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Introduction
Le modèle standard de la cosmologie décrit l’histoire de notre Univers de son premier instant
à aujourd’hui. Ce modèle rend compte de sa géométrie et de son évolution qui sont déterminées
par son contenu en matière et en énergie : l’Univers est à grande échelle isotrope, homogène et
en expansion. Depuis 1998, grâce aux résultats publiés par les expériences Supernova Cosmology
Project (Perlmutter et al., 1999) et High-Z Supernovae Search Team (Riess et al., 1998), on
sait que l’expansion de l’Univers est accélérée. Cette observation est expliqué, du point de vue
théorique, en considérant que la matière ne représente qu’environ 30% de l’Univers, le reste étant
constitué par un ﬂuide de nature inconnue appelé Energie Noire. Le résultat obtenu grâce aux me-
sures des distances des supernovæ de type Ia a ensuite été conﬁrmé par plusieurs sondes, comme
les anisotropies du fond diﬀus cosmologique et le pic acoustique des baryons. A ce jour, un des
déﬁs fondamentaux de la cosmologie observationnelle est la détermination de la nature physique
de l’Energie Noire via la détermination de son équation d’état. Pour ce faire les mesures des su-
pernovæ de type Ia apportent encore aujourd’hui une contribution cruciale dans ce domaine.
Suite à la découverte de l’accélération de l’expansion, plusieurs programmes d’observation ont
contribué à la construction d’un lot de données spectrophotométrique de taille conséquente. Ces
relevés de deuxième génération, comme le SNLS (SuperNova Legacy Survey) et le SDSS (Sloan
Digital Sky Survey), fournissent des lots de données de bonne qualité dont la statistique est 10 fois
supérieure à celle des programmes de première génération. Grâce à ces données, il a été possible
d’imposer des contraintes strictes sur la nature de l’Energie Noire et sur la quantité de matière dans
l’Univers. Actuellement, les incertitudes statistiques sur la valeur de l’équation d’état de l’Energie
Noire ont atteint 10%. Les incertitudes sont dominées par les eﬀets systématiques, comme le
montrent les études (Guy et al., 2010; Conley et al., 2011). Une des contributions les plus impor-
tantes est due à la calibration des imageurs. Elle doit donc être améliorée en vue de la prochaine
génération de grands relevés qui augmenteront d’un facteur au moins 10 la taille des échantillons
de supernovæ de type Ia, en améliorant drastiquement la précision statistique des mesures. Pour
aﬃner la mesure des paramètres cosmologiques, le déﬁ consiste à obtenir un étalonnage photomé-
trique des imageur avec une précision de l’ordre de 1%.
La méthode traditionnelle d’étalonnage photométrique consiste en l’observation d’étoiles stan-
dards fournissant l’échelle physique absolue pour la mesure des ﬂux des objets astronomiques. Un
exemple notable de compilation d’étoiles standards spectrophotométriques primaires est le cata-
logue CALSPEC (CALSPEC, 2011). Les étoiles de ce catalogue ont été utilisées comme références
pour la calibration du télescope spatial Hubble. Ce dernier a à son tour établi un catalogue d’étoiles
standards secondaires sur lesquelles se sont appuyés les étalonnages du SNLS (Betoule et al.,
2012; Regnault et al., 2009) et du SDSS (Holtzman et al., 2008a). La principale limite de cette
démarche est due à l’incertitude aﬀectant la modélisation du spectre des étoiles standards primaires
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qui est diﬃcilement maitrisable. C’est pourquoi l’objectif d’une précision de 1% semble ardu avec
les méthodes de calibration traditionnelles. Par consequent, au sein des collaborations utilisant les
imageurs grand champ ont émergé des projets de calibration à l’aide de références mise au point en
laboratoire. Plusieurs groupes se sont engagés dans la conception et la construction d’instruments
dédiés pour l’étalonnage photométrique, représentant une alternative aux méthodes traditionnelles.
Le travail de cette thèse s’inscrit dans le cadre du développement d’une entre elles. Le groupe
de Cosmologie du LPNHE (Laboratoire de Physique Nucléaire et de Hautes Energies) s’est investi
dans la conception et dans la construction de SNDice (SuperNova Direct illumination calibration
experiment), un instrument dédié pour la calibration de l’imageur MegaCam, équipant le foyer pri-
maire du télescope Canada-France-Hawaii (CFHT). Ce mémoire présente le développement d’une
simulation du télescope et l’utilisation de celle-ci pour l’analyse des images produites avec SNDice.
Ce manuscrit se compose de trois parties : un rappel du contexte théorique et observationnel est
suivi de la présentation du contexte expérimental et enﬁn de l’analyse des données développée
pendant cette thèse.
Les premiers deux chapitres sont dédiés à un aperçu du le paradigme actuel de la cosmologie. Le
chapitre 1 s’attache à développer le modèle standard de la cosmologie et à introduire les principales
sondes cosmologiques permettant de contraindre la nature de l’évolution de notre Univers. Dans
le chapitre 2 sont abordées la nature et les caractéristiques spectrophotométriques qui font des
supernovæ de type Ia de bons indicateurs de distance. Ces dernières comptent parmi les sondes les
plus précises aujourd’hui à notre disposition aﬁn de mesurer les paramètres cosmologiques, comme
il est expliqué dans la deuxième partie de ce chapitre qui se termine avec une discussion sur les
récents résultats publiés par la collaboration SNLS.
La description des instruments utilisés pour cette étude est ensuite abordée. Le chapitre 3 est
consacré à la présentation détaillée du télescope CFHT et de son imageur MegaPrime, dont sont
exposées les caractéristiques et les performances. Les étapes de traitement appliquées aux images
brutes enregistrées par l’imageur sont également discutées, ainsi que l’étalonnage photométrique
de MegaPrime réalisé dans le cadre du relevé SNLS. Dans le chapitre 4 est décrit l’instrument
SNDice, installé dans le dôme du CFHT en février 2008. Le projet a pour but d’obtenir la calibra-
tion absolue de l’imageur MegaPrime et de déterminer les transmissions eﬀectives de ses bandes
passantes instrumentales. Après un bref aperçu de l’éventail des possibilités et des conﬁgurations
explorées par les diﬀérents prototypes de calibrateurs instrumentaux, est présenté le design nova-
teur proposé pour la source de lumière de SNDice, ainsi que ses caractéristiques d’implémentation.
Le travail d’étalonnage de cet instrument eﬀectué sur le banc de test dédié construit au LPNHE
est également abordé.
Les images enregistrées avec l’éclairement uniforme fourni par les LEDs SNDice sont décrites
dans le chapitre 5, ainsi que les étapes de réduction appliquées aux images brutes pour les corriger
des eﬀets instrumentaux. Ces images de calibration se sont révélées des objets complexes car
l’illumination directe du plan focal est contaminée par plusieurs contributions dues aux réﬂexions
internes à l’optique du correcteur grand champs. Aﬁn de pouvoir analyser ces poses, il a donc
été nécessaire de développer une simulation complète de l’imageur MegaPrime et de l’illumination
provenant des LEDs de calibration équipant la source de lumière. Cette simulation s’appuie sur deux
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ingrédients fondamentaux : un modèle optique de l’imageur et une modélisation géométrique des
attitudes relatives de SNDice et MegaPrime. Le développement de ces deux outils est la contribution
majeure de ce travail de thèse à l’analyse SNDice. Le modèle optique de l’imageur et les vériﬁcations
de celui-ci sont présentés dans le chapitre 6. Dans le chapitre 7 est décrite la démarche qui a permis
de contraindre le modèle géométrique du système. Pour ce faire ont été utilisées des poses obtenues
avec une LED caractérisée par un faisceau collimé. L’éclairement particulier produit par cette LED
sur le plan focal est riche en informations sur les orientations relatives de SNDice et MegaPrime.
Enﬁn, le chapitre 8 porte sur la modélisation de l’éclairement par une LED de calibration de SNDice
du plan focal de MegaCam. Grâce à la simulation du télescope, il est possible de simuler les poses
d’étalonnage prises avec SNDice et de les comparer aux vraies images aﬁn de déterminer le niveau
de contamination par les réﬂexions parasites. L’application de cette modélisation à la détermination
des transmissions des ﬁltres est développée au chapitre 9.
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1.1 L’Univers isotrope et homogène
Ce chapitre est consacré à un aperçu du cadre théorique dans lequel s’inscrit le travail de thèse
présenté par la suite. La cosmologie a pour but l’étude et l’interprétation de l’histoire dynamique
de notre Univers. Celui-ci, à l’échelle locale, se présente comme un objet hétérogène de structure
complexe. Cependant, à grande échelle son aspect change, en devenant homogène et isotrope (cf.
§1.1). Sa géométrie est décrite par le modèle de Friedman-Lemaître-Robertson-Walker (cf. §1.2)
s’appuyant sur la cadre théorique fourni par la Relativité Générale. A grande échelle, la dynamique
de l’Univers est déterminée par les valeurs des densité des ﬂuides qui le composent. Obtenir une
estimation des valeurs de ces densités et sonder la nature de l’Energie Noire (cf. §1.3) sont parmi les
buts de la cosmologie observationnelle. Pour ce faire, plusieurs méthodes de mesure des paramètres
cosmologiques (cf. §1.4) sont mises en place. Celles-ci utilisent les données des observations des
objets astrophysiques qui sont des sondes cosmologiques (cf. §1.5). Les dernières mesures des
paramètres cosmologiques obtenues à l’aide de ces observations seront discutées à la section 1.6.
1.1. L’Univers isotrope et homogène
L’Univers proche est caractérisé par une abondance de systèmes complexes et des sur-densités
locales : les galaxies, les amas de galaxies et les grandes structures. A grande échelle, à partir
d’environ 70 h−1 Mpc, l’aspect de l’Univers devient uniforme.
Fig. 1.1.: Carte des anisotropies du fond diffus cosmologique mesurées grâce à 7 années d’observa-
tions du ciel complet par le satellite WMAP, (Jarosik et al., 2010). Les anisotropies de la
température de la radiation sont très faibles (∆T
T
∼ 10−5).
Ce fait semble respecter le “principe cosmologique” qui est la transposition moderne du principe
copernicien, fondement de l’astronomie, selon lequel, il n’existe pas d’observateur privilégié dans
l’Univers. Cela se traduit par l’hypothèse que l’Univers est isotrope et homogène à grande échelle,
et donc invariant par rotation et par translation dans l’espace : aucune direction privilégiée n’existe
dans l’espace.
Ces deux caractéristiques, indépendantes l’une de l’autre, sont conﬁrmées par les mesures des
variations de température du fond diﬀus cosmologique (abrégé CMB de l’anglais Cosmic Microwave
Background) montrées sur la ﬁgure 1.1 et par les mesures expérimentales de la distribution des
galaxies (cf. ﬁgure 1.2).
L’isotropie est conﬁrmée grâce aux observations du rayonnement fossile des photons de l’Univers
primordial. En 1996, les mesures du satellite COBE (Fixsen et al., 1996) ont montré que le spectre
de cette radiation est celui d’un corps noir de température TCMB = (2.728 ± 0.004) K et que les
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variations relatives de la température selon la direction d’observation n’excèdent pas 10−5. À ces
faibles anisotropies de la valeur de la température des photons correspondent des sur-densités du
même ordre : δρρ ∝
∆T
T ∼ 10
−5.
L’étude de la formation des structures à l’aide des grands relevés de galaxies comme le 2dF Galaxy
Redshift Survey (Colless et al., 2003) et le SDSS (Sarkar et al., 2009) a montré que l’Univers est
homogène au de la de 60-70 h−1 Mpc. En eﬀet, à grande échelle la densité de matière devient
spatialement uniforme, comme montré sur la ﬁgure 1.2. Une conséquence directe de l’homogénéité
Fig. 1.2.: Tranches de la carte tridimensionnelle de la distribution de galaxies observée par le relevé
SDSS. La Terre est au centre et chaque point représente une galaxie contenant typiquement
d’environ 100 milliards d’étoiles. Les couleurs des galaxies correspondent à l’âge de leur po-
pulation stellaire : les galaxies formées par les étoiles les plus vieilles sont indiquées en rouge.
Le cercle limite le volume contenu en une distance de 2 milliards d’années lumière de la Terre.
Les deux portions contiennent les galaxies pour les quelles la déclinaison est comprise entre
-1.25 et 1.25 degrés. Figure extraite de (Collaboration, 2011).
et de l’isotropie est la possibilité de déﬁnir un temps absolu, commun à tous les observateurs.
L’Univers homogène et isotrope n’est pas statique, il est en expansion. Cela est mis en évidence
pour la première fois en 1929 par Hubble, qui annonçait avoir mesuré une relation linéaire entre
la distance des objets célestes (un grand amas de galaxie dans la constellation de la Vierge) et
leur vitesse radiale de récession de la Voie Lactée (Hubble, 1929). La vitesse de récession avait été
estimée par une mesure du décalage vers le rouge de l’émission de ces galaxies, interprété par Hubble
comme un eﬀet Doppler-Fizeau. Cette première étude, dont le résultat est montré ﬁgure 1.3, ne
fut pas assez convaincante à cause de la dispersion des données qui ne supportait pas pleinement
l’hypothèse de linéarité entre distance et vélocité. In 1931, en collaboration avec Humason, Hubble
publia une deuxième étude sur les galaxie de l’amas du Coma qui fut une conﬁrmation de l’expansion
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de l’Univers (Hubble & Humason, 1931).
Fig. 1.3.: Graphe montrant la relation linéaire entre la distance et la vélocité radiale des objet, corrigée
par le mouvement du soleil dans la Voie Lactée. Les cercles noirs pleins et la ligne noire
correspondent aux 22 galaxies de la mesure et au meilleur ajustement, tandis que les cercles
vides et la ligne pointillée correspondent à la solution obtenue en regroupant les galaxies.
Figure extraite de (Hubble, 1929).
La loi de Hubble est une loi empirique qui s’exprime comme :
vrad =
dl
dt
= H(t)l , (1.1)
où vrad est le taux de variation de la distance l(t) entre les galaxies et H(t) est le paramètre
de Hubble, dépendant du temps. Sa valeur actuelle est mesurable par diﬀérentes méthodes. Un
exemple est la mesure récente obtenue par (Komatsu et al., 2010) en combinant les données du
CMB avec la distribution des grandes structures. La valeur ainsi trouvée est :
H0 = 100 h km · s
−1 ·Mpc−1 = 71.9+2.6−2.7 km · s
−1 ·Mpc−1 , (1.2)
où h ≃ 0.7 est le paramètre adimensionnel de Hubble. Il faut remarquer que la formulation de
la loi de Hubble est valide pour n’importe quel point de l’espace et ne choisit pas de direction
privilégié. Comme attendu pour un Univers homogène, la loi est invariante sous une transformation
Galiléenne du référentiel. La relation vitesse-distance est donc en accord complet avec le principe
cosmologique. Pour résumer, aﬁn d’obtenir une description cohérente de l’Univers, il faut prendre
en compte les trois ingrédients principaux, qui sont l’isotropie, l’homogénéité et l’expansion.
1.2. Le modèle de Friedmann-Lemaître-Robertson-Walker
D’après les hypothèses du principe cosmologique, présentées dans la section précédente, la géo-
métrie de l’espace-temps de l’Univers peut être décrite seulement par la métrique de Friedman-
9
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Lemaître-Robertson-Walker (FLRW) qui s’écrit 1 :
ds2 = dt2 − a2(t)
[
dr2
1− kr2
+ r2dθ2 + r2sin2θφ2
]
, (1.3)
où r, θ et φ sont les coordonnées spatiales et t est le temps. La quantité k est la courbure de
l’espace à 3 dimensions. L’espace peut être plat, sphérique ou hyperbolique selon la valeur de k :
k


= 0, courbure nulle : Univers plat Euclidien
> 0, courbure positive : Univers sphérique fermé
< 0, courbure négative : Univers hyperbolique ouvert .
(1.4)
La quantité a(t) est le facteur d’échelle qui décrit le taux d’expansion de l’Univers à chaque instant
de son histoire. La variation de distance l(t) entre deux points dans l’espace en fonction du temps
absolu est ainsi :
l(t) ∝ a(t) . (1.5)
La relation de proportionnalité entre distance et facteur d’échelle est nécessaire pour préserver
l’homogénéité et l’isotropie de l’Univers. La loi de Hubble, équation 1.1, peut se réécrire comme :
v =
a˙(t)
a(t)
l = H(t) l , (1.6)
où H(t) = a˙(t)a(t) .
Le décalage spectral
Le facteur d’échelle peut également être relié au décalage spectral subi par les photons en
mouvement dans l’Univers entre la source d’émission et l’observateur. Le rapport entre la longueur
d’onde d’un photon à la source et sa longueur d’onde au point de détection peut être ramenée, via
le facteur d’échelle, à une mesure de la taille de l’Univers au temps de l’émission :
λobs
λem
= 1 + z =
a(tobs)
a(tem)
, (1.7)
où z est le “décalage vers le rouge” de la lumière émise. Cette quantité est utile pour étiqueter
les époques de l’histoire de l’Univers et la distance des objets. En eﬀet, il est possible de mettre
en relation des intervalles temporels dt - et donc des âges de l’Univers - avec le décalage via la
relation :
dt = −
dz
(1 + z) ·
[
a˙(t)/a(t)
] . (1.8)
Une autre relation importante qui se déduit de l’équation 1.7 relie le décalage vers le rouge et le
facteur d’échelle :
a(z) =
1
1 + z
. (1.9)
Les résultats présentés jusqu’ici ne nécessitent pas l’utilisation de la théorie de la Relativité
1. Dans la suite la vitesse de la lumière sera c=1
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Générale (RG), car ils sont une conséquence du principe cosmologique et de la physique de l’Univers
local.
Les équations d’Einstein et le tenseur énergie-impulsion
La RG est indispensable pour décrire les relations entre le décalage vers le rouge et d’autres
observables quand nous étudions l’Univers pour des valeurs de z supérieures à 1.
En choisissant les coordonnées adaptées, la métrique FLRW peut être dérivée facilement en RG
à partir de la déﬁnition de élément de distance invariant ds :
ds2 = gµνdx
µdxν , (1.10)
où gµν est le tenseur de la métrique qui varie en fonction de l’espace-temps. Dans un espace-
temps plat, il est possible choisir les coordonnées de sorte que le tenseur ait la forme d’une matrice
Minkowskienne :
ηµν =


1 0 0 0
0 −1 0 0
0 0 −1 0
0 0 0 −1

 . (1.11)
Ce tenseur satisfait les équations diﬀérentielles de champ d’Einstein, qui lient le tenseur énergie-
impulsion Tµν et le tenseur métrique gµν :
Gµν = 8πGTµν , (1.12)
où G est la constante de gravitation universelle.
Le terme de gauche de l’équation 1.12 décrit la géométrie de l’espace-temps. Le tenseur Gµν
est une fonction de gµν et des ses dérivées de seconde ordre :
Gµν = Rµν −
1
2
gµνR − Λgµν , (1.13)
où Rµν est le tenseur de Ricci et R la courbure scalaire de l’Univers (la trace deRµν). La constante
cosmologique Λ fut à l’origine introduite par Einstein aﬁn de rendre compte d’un Univers statique.
La signiﬁcation physique de cette quantité sera discuté dans la section 1.3.1.
Le terme de droite de l’équation 1.12 décrit le contenu en matière de l’Univers, qui inclut les
particules, la radiation, les champs et l’énergie du vide. Ce tenseur, dans un Univers homogène
et isotrope rempli par de la matière assimilée à un ﬂuide parfait, est représenté par une matrice
diagonale :
Tµν = (ρ+ p)u
µuν + pgµν =


ρ 0 0 0
0 p 0 0
0 0 p 0
0 0 0 p

 , (1.14)
où ρ est la densité d’énergie totale de l’Univers, p sa pression totale et uµ le quadrivecteur vitesse.
L’expression exacte de Tµν dépend du ﬂuide considéré. Il est possible de distinguer deux cas
généraux :
– ﬂuide non-relativiste : en l’absence de particules relativiste, la pression du ﬂuide p est quasi-
nulle et ρ est assimilable à l’énergie de masse des particules. C’est le cas d’un ﬂuide entièrement
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composée de baryons. En général, le ﬂuide non-relativiste constitue la composante de l’Univers
appelée “matière”.
– ﬂuide relativiste : l’énergie de masse des particules est négligeable et p = 13ρ. Les neutrinos
et les photons sont parmi les constituants de ce ﬂuide qui est appelée “rayonnement”.
Les équations de Friedmann
Lorsque les équations de champ 1.12 sont appliquées à la métrique FLRW en introduisant le
tenseur énergie-impulsion (cf. équation 1.14), sont obtenues les équations de Friedmann :
{
H2 =
(
a˙
a
)2
= 8π3 Gρ−
k
a2
a¨
a = −
4πG
3 (ρ+ 3p)
(1.15)
La première équation relie la géométrie de l’Univers (représentée par sa courbure k) à son contenu.
En particulier il est possible de déﬁnir une “densité critique” ρcrit pour laquelle l’Univers est euclidien
et sa courbure nulle. La valeur de ce paramètre dépend de la constante de Hubble, et donc varie
au cours de l’évolution de notre Univers. Sa valeur actuelle est :
ρcrit =
3H20
8πG
= 1.88× 10−26 h20 kg m
−3 = 8.10× 10−47 h20 GeV
4 . (1.16)
Si la densité de l’Univers est supérieure à ρcrit, sa géométrie sera fermée et ﬁnie. Au contraire, si
la densité est inférieure à ρcrit, l’Univers sera ouvert et inﬁni. D’après les mesures du fond diﬀus
cosmologique (cf. §1.5.1), la densité de l’Univers aujourd’hui est très proche de ρcrit et nous vivons
dans un Univers quasi-plat.
Nous allons maintenant décrire le contenu de l’Univers déterminant sa géométrie. La connaissance
ces ﬂuides et de leurs caractéristiques est nécessaire à la résolution des équations 1.15.
Le contenu de l’Univers et les paramètres cosmologiques
De la conservation de l’énergie ∇µT µν = 0 dérive directement la relation diﬀérentielle :
d(a3ρ) = −pda3 (1.17)
qui peut être également mis sous la forme :
ρ˙
ρ
= −3(1 + w)
a˙
a
, (1.18)
où w = pρ est le paramètre “équation d’état” (EoS
2) qui caractérise chaque ﬂuide présent dans
l’Univers. L’équation 1.18 peut être intégrée en :
ρ ∝ exp
[
− 3
∫ z
0
(1 + w(z ′))
1 + z ′
dz ′
]
. (1.19)
2. acronyme de l’anglais Equation of State
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Cette expression se simpliﬁe si le paramètre w est constant, et dans ce cas la densité de chaque
ﬂuide devient :
ρ ∝ (1 + z)3(1+wi ) . (1.20)
Le contenu de l’Univers peut être décrit avec trois composantes seulement, chacune caractérisée
par son équation de conservation ρ = f (a) déduite de l’équation 1.20 et de son paramètre w . Les
trois ﬂuides sont :
• La matière non-relativiste : ce ﬂuide est caractérisé par une pression nulle, par conséquent,
son EoS wM est également nul. Sa densité évolue comme ρM ∝ a−3. La matière comprend
la matière ordinaire, c’est à dire les baryons et les électrons, mais aussi la “matière noire”.
L’existence de cette dernière est connue par la mesure de ses eﬀets bien qu’elle n’ait jamais
été détectée directement.
• Le rayonnement : il qualiﬁe les photons, les neutrinos et la matière ultra-relativiste. Pour ce
ﬂuide, le paramètre EoS est wR =
1
3 et sa densité décroît plus rapidement que celle de la
matière ordinaire : ρR ∝ a−4.
• L’Energie Noire : les propriétés de ce ﬂuide, dont on discutera plus en détail à le sec-
tion 1.3, sont inconnues. Néanmoins, il est possible d’écrire, de façon très générale, que
ρX
ρcrit
= exp
[
− 3
∫ z
0
(1+wX(z
′))
1+z ′ dz
′
]
.
La déﬁnition de la densité critique à l’équation 1.16 introduit une échelle naturelle selon laquelle
s’expriment les fractions des diﬀérents ﬂuides composant l’Univers aﬁn de pouvoir les comparer.
Il est donc utile de déﬁnir le “paramètre de densité réduite” Ωi =
ρi
ρcrit
. Cela permet de réécrire
la première équation de Friedmann (cf. équation 1.15) comme :
ΩTOT = ΩR +ΩM +ΩX = 1 + Ωk , (1.21)
où ΩR =
8πG
3H2
ρR, ΩM =
8πG
3H2
ρM , ΩX =
Λ
3H2
et Ωk =
k
a2R2H2
. Ce dernier terme, dépendant de la
courbure, est nul pour un Univers plat. La relation 1.21 est valable pour n’importe quel temps
t. Cependant, les valeurs des paramètres peuvent évoluer. Les valeurs actuelles des paramètres
cosmologiques sont notées ΩR0, ΩM0, ΩX0 et ΩX0.
Après avoir déﬁni ces grandeurs, il est possible d’écrire la deuxième équation de 1.15 de façon
simpliﬁée comme :
a¨
a
= −H20
[
ΩM(1+z)
3+ΩR(1+z)
4−ΩX exp
(
−3
∫ z
0
(1 + wX(z
′))
1 + z ′
dz ′
)
+Ωk(1+z)
2
]
. (1.22)
Cette équation détermine complètement l’évolution de l’Univers. Chaque composante inﬂuence
diﬀéremment la dynamique de l’Univers. Il est donc possible de distinguer trois époques pour
l’histoire de l’Univers, selon la dynamique imposée par le ﬂuide dominant :
– l’ère dominée par le rayonnement : l’époque primordiale de l’histoire de notre Univers est
marquée par la domination du rayonnement. Ceci est une conséquence directe de l’équation
1.8 et de la relation ρR ∝ a−4. Cette époque se termine lorsque la densité de matière devient
égale à celle de la radiation : cela a eu lieu pour zeq ∼ 3200. Le passage entre les deux ères
est marqué sur la ﬁgure 1.4 par le croisement des courbes qui représentent respectivement
l’allure de la densité de matière et de rayonnement,
– l’ère dominée par la matière : après l’époque de la radiation suit une ère dominée par la
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matière qui se termine quand la densité de matière, en diminuant, atteint l’égalité entre ΩM
et ΩX pour zX ∼ 0.5,
– l’ère dominée par l’Energie Noire : enﬁn, l’histoire récente de l’Univers est déterminée
par la domination de l’Energie Noire, ce ﬂuide inconnu entrainant l’expansion accélérée de
l’Univers. Les théories expliquant l’origine de cette composante sont le sujet de la section
suivante.
L’évolution des densités des ﬂuides est schématisée sur la ﬁgure 1.4, où la densité de l’Energie
Noire est représentée par la région bleue dans le cas wX = 1 ± 0.2. Aux diﬀérentes ères cor-
respondent un changement de la dépendance temporelle du facteur d’échelle a(t) ∝ t
2
3
(1+w).
Ces fonctions sont reportées dans le tableau 1.1.
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Fig. 1.4.: Evolution de ΩR, ΩM and ΩX en fonction du décalage vers le rouge. Pour l’Energie Noire, la
bande bleue représente l’intervalle wX = 1± 0.2. Figure extraite de (Frieman et al., 2008a)
Epoque Facteur d’échelle a(t)
Rayonnement ∝ t
1
2
Matière ∝ t
2
3
Energie Noire ∝ exp
(√
Λ
3 t
)
Tab. 1.1.: Résumé de l’évolution du facteur d’échelle.
Enﬁn, il est utile de déﬁnir le “paramètre de décélération” q(z) qui rend compte du taux d’ex-
pansion de l’Univers :
q(z) ≡ −
a¨
aH2
=
1
2
∑
i
Ωi(z)[1 + 3wi(z)] . (1.23)
14
1.3 L’Energie Noire
La décélération a été positive pendant les deux premières ères de l’évolution en raison de l’action
de la force de gravité. Ce paramètre a changé de signe lorsque la force répulsive due à l’Energie
Noire est devenue plus forte que la gravité.
1.3. L’Energie Noire
D’après la RG, si l’Univers n’est composé que par la radiation et la matière ordinaire, la force
de gravité devrait entraîner un décélération de l’expansion. En 1998, deux équipes, le High-z Team
(Riess et al., 1998) et le Supernovæ Cosmology Project (Perlmutter et al., 1999) ont publié indé-
pendamment les résultats de leurs observations. Selon ces expériences, les supernovae de type Ia
étaient moins lumineuses d’environ 25% que ce que l’on pouvait attendre dans un Univers dominé
par la matière non relativiste, ce qui était le modèle cosmologique standard de l’époque. Deux pos-
Supernova Cosmology Project
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Fig. 1.5.: Diagramme de Hubble des supernovæ de type Ia observées par le Supernova Cosmology
Project et le High-z Team. Le cadre en bas montre les résidus (en module de distance)
relatifs à l’ajustement d’un modèle d’Univers ouvert avec ΩM = 0.3. La figure a été adapté à
partir de (Riess et al., 1998) et (Perlmutter et al., 1999).
sibilités ont été évoquées aﬁn d’expliquer ce scénario. D’une part a été imaginée l’existence d’un
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ﬂuide inconnu, appelé “Energie Noire”, caractérisé par une pression négative qui pousserait l’expan-
sion accélérée de l’Univers. D’autre part, le phénomène observé, a été expliqué par l’hypothèse que
la formulation actuelle de la RG ne serait pas valable à l’échelle cosmologique. Dans cette section
est présenté un bref aperçu des modèles d’Energie Noire et de RG modiﬁée.
1.3.1. Les modèles d’Energie Noire
Aﬁn de reproduire les observations des supernovae, la densité d’Energie Noire dans l’Univers
doit être aujourd’hui de ΩX0 ∼ 0.7, ce qui correspond à ρX0 ≃ 10−29g · cm−3. Cela signiﬁe que
nous ne connaissons pas la plus grande partie de notre Univers. De nombreux modèles visant à
décrire ce ﬂuide ont vu le jour ces dernières années. Ici nous nous limitons à discuter brièvement
du modèle de la “Constante Cosmologique” - pour lequel wX = -1 est une constante - et du modèle
du champ scalaire de “Quintessence” - selon lequel wX évolue dans le temps. Une revue exhaustive
du problème est donnée dans (Peebles & Ratra, 2003).
La Constante Cosmologique
La Constante Cosmologique a été introduite par A. Einstein en 1917 aﬁn de rendre compte d’un
Univers statique. Il avait modiﬁé l’équation 1.12 en ajoutant une contribution constante au terme
géométrique :
Gµν − 8πGρΛgµν = 8πGTµν , (1.24)
où ρΛ est la densité de la Constante Cosmologique. A partir des vitesses mesurées par les étoiles
connues à l’époque, Einstein avait déduit que les structures à grande échelle étaient immobiles. La
Constante Cosmologique servait à réconcilier cette description avec la théorie de la RG, car dans
l’équation 1.22, les valeurs de densité de la matière et du rayonnement pouvaient être compensées
par le terme dépendant de l’Energie Noire, aﬁn d’obtenir a¨ = 0. Quand l’expansion de l’Univers fut
démontrée par l’expérience, cette constante perdit sa justiﬁcation originelle (Einstein, 1945).
L’idée d’Einstein a été reconsidérée après la découverte de l’expansion accélérée. Celle-ci serait
une solution simple, et par conséquent séduisante, qui permettrait d’expliquer l’accélération causée
par un diséquilibre entre la contribution de la Constante Cosmologique et les autres dans l’équation
1.22 qui devient :
a¨
a
= −H20
[
ΩM(1 + z)
3 +ΩR(1 + z)
4 −ΩΛ +Ωk(1 + z)
2
]
. (1.25)
La solution de la Constante Cosmologique, caractérisée par wΛ = −1, semble être celle privilégiée
par les observations à ce jour (cf. §1.6). Malgré cela, ce modèle ne fournit pas une explication
physique pour cette grandeur qui devient ainsi une des constantes fondamentales de notre Univers,
comme la vitesse de la lumière et la constante de gravitation. Enﬁn, un argument qui s’oppose
à ce modèle vient de l’inﬂation. Dans le modèle inﬂationnaire, qui permet à ce jour d’expliquer
les observations, l’Univers a déjà subi une phase d’expansion exponentielle, qui ne peut pas être
expliquée par la valeur actuelle de la Constante Cosmologique. La relation entre les deux phases
d’expansion accélérée reste donc encore à clariﬁer.
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L’énergie du vide
Il est possible de faire l’hypothèse que l’Energie Noire est une manifestation à grande échelle des
ﬂuctuations quantiques du vide de la même façon que l’eﬀet Casimir 3 en est une manifestation
locale. Cependant cette solution ne semble pas satisfaisante car la valeur mesurée de l’Energie Noire
est de plusieurs dizaines d’ordres de grandeur plus faible que la contribution totale de l’énergie de
point zéro.
La valeur théorique de l’énergie du vide pour un champ C est calculée en considérant une collection
inﬁnie d’oscillateurs harmoniques :
ρCvide ∝
h
c
∫ kC
0
kdk3 ∝
h
c
k4C , (1.26)
où la borne supérieure kC de l’intégrale est imposée par la limite de validité du champ considéré.
Pour donner quelques exemples des valeurs de ρvide, à l’échelle de la théorie électrofaible on a :
ρEVvide ≈ (100GeV
4) ≈ 1054ρX ,
ou encore, si l’on considère l’échelle d’énergie de la Grande Uniﬁcation (GUT) :
ρGUTvide ≈ M
4
Planck ≈ 10
120ρX .
Aﬁn de compenser la diﬀérence entre la valeur d’énergie mesurée et celle obtenue à partir des
modèles théoriques, il est possible déﬁnir ρX comme la somme de deux composantes : une due au
vide et une autre qui rende compte de la diﬀérence. L’ajustement de ce paramètre constitue le
réglage ﬁn (de l’anglais fine tuning) et n’est pas une explication convaincante au problème posé
par l’énergie du vide.
Le champ scalaire de “Quintessence”
Dans le cas où l’Energie Noire serait un ﬂuide dynamique, elle pourrait être modélisée comme un
champ scalaire homogène φ, décrivant une particule de spin 0 dans le cas d’un champ purement
réel. Pour un champ scalaire décrit par le Lagrangien :
L =
1
2
∂µφ∂µφ− V (φ) , (1.27)
où V (φ) est l’énergie potentielle, l’évolution est déterminée par l’équation de Klein-Gordon :
φ¨+ 3Hφ˙+ V ′(φ) = 0 . (1.28)
Le tenseur énergie-impulsion prend alors la forme d’un tenseur associé à un ﬂuide parfait. La densité
d’énergie du champ et sa pression sont donc :{
ρφ =
φ˙2
2 + V (φ)
pφ =
φ˙2
2 − V (φ)
, (1.29)
3. L’effet Casimir, tel que prédit par Hendrik Casimir en 1948, est une force attractive entre deux plaques parallèles
conductrices et non chargées. Cet effet est dû aux fluctuations quantiques du vide.
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où φ˙ est l’énergie cinétique. L’EoS devient donc :
wφ =
−1 + φ˙
2
2V
1 + φ˙
2
2V
. (1.30)
Dans ce cas, la valeur de wφ évolue dans l’intervalle [-1,1] et quand wφ ≈ −1, le champ scalaire se
conduit comme une constante.
Il existe de nombreux modèles de champ scalaire. L’avantage de ceux-ci est de résoudre le
problème du fine tuning grâce au fait que le minimum de V (φ) est par hypothèse très proche de
zéro. Ainsi, l’expansion accélérée peut être expliquée par le fait que l’Univers n’a pas encore atteint
l’état d’équilibre. Par ailleurs, l’évolution du champ peut donner lieu à des observables pas encore
mesurées.
Encore une fois, un problème qui se pose pour ce type de modèles est la relation entre l’expansion
exponentielle inﬂactionnaire et l’expansion actuelle. Pour justiﬁer la valeur de wX mesurée à ce jour,
il est nécessaire que la masse caractéristique du champ soit de l’ordre de H0 :
mφ ≡
√
V ′′(φ) . 3H0 ≃ 10
−42GeV .
Cela entraine une dynamique de roulement lent du champ dans son potentiel et wX ≈ 1. La
hiérarchie imposée par cette valeur de masse signiﬁe que le terme d’ auto-couplage du champ est
de l’ordre de 10−120 et le couplage avec la masse est également très faible. Pour cela, la relation
entre la physique des particules et les modèles de champs scalaires reste aujourd’hui un des déﬁs
de la physique théorique. Pour plus de détails à ce sujet, se référer à la revue (Linder, 2008).
1.3.2. Une modiﬁcation de la Relativité Générale
Une approche diﬀérente pour expliquer l’expansion accélérée consiste à proposer un changement
dans les équations d’Einstein (cf. équation 1.12). Au lieu de modiﬁer le terme qui décrit le contenu
énergétique (comme proposé par les solutions précédentes), il s’agit de changer le terme de géomé-
trie en remplaçant la courbure scalaire R par une fonction arbitraire f (R) (linéaire, quadratique ou
autre). Cette modiﬁcation mène à l’introduction d’un champ scalaire se couplant avec la matière
ordinaire. Cet approche considère que la RG n’est pas adaptée à la description de l’Univers à grande
échelle.
Aﬁn que ce type de modèle soit en accord avec les mesures validant la théorie de la RG, il faut
qu’ils satisfassent deux critères :
– à grande échelle, le champ scalaire doit “imiter” le comportement d’un champ de quintessence,
c’est à dire être caractérisé par une masse de champ très faible ;
– à petite échelle, la portée de l’interaction avec la matière induite par la modiﬁcation, doit être
inférieure à la précision avec laquelle a été conﬁrmé la RG (∼ 0.1 mm). Pour cela la masse
associée au champ scalaire doit être très élevée.
Malgré le fait que ces deux conditions semblent en contradiction, il existe un intervalle de valeurs
pour la masse de champ qui rend cette solution viable.
Certaines théories pour lesquelles f (R) = Rn prédisent a(t) ∝ t12 pour l’ère de matière, à la place
de a(t) ∝ t23 . Cela est en désaccord complet avec les observation du CMB et les relevés de galaxies
qui ont établi l’existence d’une époque de domination de la matière. La prochaine génération de
relevés dédié à l’étude de l’Energie Noire pourront imposer des limites plus strictes sur ces théories.
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1.4. Observables et mesures cosmologiques
La nature de l’Energie Noire et l’histoire de l’Univers peuvent être connues via la mesure des
observables qui sont directement inﬂuencées par la dynamique de l’évolution.
Plus précisément, les relations entre mesures de distance et décalage vers le rouge, généralement
indiquées comme D(z), la distribution de matière dans l’Univers et la fonction de formation des
structures δ(z) tracent de façon directe l’évolution de l’Univers.
1.4.1. Mesures de distance et diagramme de Hubble
Aﬁn de contraindre la relation distance-décalage, il est utile de déﬁnir d’abord la distance comobile
d’un objet, dépendant du modèle d’Univers :
r(z) =


∫ z
0
dz ′
H(z ′)
si l’Univers est plat
|k|−
1
2χ
[
|k|
1
2
∫ z
0
dz ′
H(z ′)
]
sinon
, (1.31)
où χ(x) = sin(x) si k > 0 et χ(x) = sinh(x) si k < 0. Dans le cas d’un Univers plat où wX est une
constante, cette quantité devient :
r(z) =
1
H0
∫ z
0
dz ′√
ΩM(1 + z ′)3 +ΩR(1 + z ′)4 + (1−ΩM −ΩR)(1 + z ′)3(1+wX)
(1.32)
où le terme dépendant de ΩR ≈ 8× 10−5 est négligeable. La dépendance temporelle des distance
cosmiques au cours de l’évolution de l’Univers est essentiellement dictée par ΩM et wX.
A partir de cette quantité, il est possible donner deux déﬁnition de distance mesurables : la
distance de luminosité et la distance angulaire.
La distance de luminosité
Pour des objets dont la luminosité intrinsèque L est connue, à partir des mesures de leur ﬂux F
et de leur décalage z , il est possible de déterminer leur “distance de luminosité” :
dL ≡
√
L
4πF
= (1 + z)r(z) . (1.33)
En pratique, pour mesurer cette quantité, on s’appuie sur la déﬁnition du module de distance :
µ(z) ≡ m −M = 5 log10
(
dL
10pc
)
= 5 log10[(1 + z)r(z)/pc]− 5 , (1.34)
où apparaissent la magnitude intrinsèque de l’objet M et sa magnitude apparente m. Les objets
dont la magnitude absolue est connue, appelés pour cela “chandelles standards”, sont utilisées pour
contraindre la relation magnitude-décalage vers le rouge par la construction d’un diagramme de
Hubble. Cette relation nous donne des informations sur le modèle d’Univers grâce à r(z), comme le
montre la ﬁgure 1.6(a). Un exemple d’objets astrophysiques considérés pour leurs caractéristiques
comme des chandelles standards sont les supernovæ de type Ia, présentées dans le chapitre 2.
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Fig. 1.6.: Effets des différentes compositions de l’Univers (sous l’hypothèse de platitude) sur la rela-
tion distance-décalage (a) et sur la définition de l’élément de volume (b). Figure extraite de
(Frieman et al., 2008a).
Si les chandelles standards observées se trouvent à z ≪ 1, on retrouve, à partir de la distance
de luminosité (cf. équation 1.33), la loi de Hubble. Pour cela, il suﬃt d’écrire le facteur d’échelle
comme une expansion autour de sa valeur actuelle :
a(t) = 1 +H0(t− t0)− q0H
2
0
(t− t0)
2
2
+O(t− t0)
3 , (1.35)
où q0 =
ΩM
2 − ΩX est la valeur actuelle du paramètre de décélaration. D’après l’équation 1.35, la
distance de luminosité dL(z) peut être écrit sous la forme :
dL(z) =
1
H0
(
z +
1
2
(1− q0)z
2 +O(z3)
)
. (1.36)
Le terme linéaire correspond à la loi de Hubble, et donne donc une mesure du paramètre actuel de
Hubble, tandis que le terme quadratique fournit une mesure de q0, c’est à dire de la dynamique
de l’Univers. Pour cela les SNeIa proches peuvent être utilisées pour la mesure de H0 (Riess et al.,
2009).
La distance angulaire
Une deuxième déﬁnition de distance mesurable repose sur la relation entre la distance d’un objet
et son diamètre apparent. La distance angulaire dA est déduite de la taille angulaire δθ d’un objet
distant de diamètre ﬁxe D :
dA ≡
D
dθ
=
r(z)
1 + z
=
dL
(1 + z)2
. (1.37)
Il est possible ainsi de tester l’expansion de l’Univers en utilisant des objets dont la taille intrinsèque
est connue. Parmi ce type d’objets, appelés “règles standards”, on trouve les oscillations acoustiques
des baryons et le fond diﬀus cosmologique.
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1.4.2. La distribution de matière
Il est également possible de remonter à l’histoire de l’expansion de l’Univers avec des expériences
qui sondent la distribution de matière. En eﬀet, la déﬁnition d’élément de volume comobile est
reliée à celle de distance comobile :
d2V
dzdΩ
= r2(z)
dr(z)
dz
1√
1− kr2(z)
=
r2(z)
H(z)
. (1.38)
La dépendance de d
2V
dzdΩ selon le modèle d’Univers est montrée sur la ﬁgure 1.6(b). Cette relation
n’étant pas directement mesurable, il est nécessaire d’avoir recours à une autre observable, le
nombre d’objets par unité de décalage et d’angle solide :
d2N
dzdΩ
= n(z)
d2V
dzdΩ
. (1.39)
La relation entre les deux est déﬁnie à condition de connaître la densité d’objet pour une valeur
de z donnée. Ce test est à la frontière entre les mesures de distance et le test de formation de
structure. Les sondes les plus utilisées pour déterminer cette relation sont les amas de galaxies et
les lentilles gravitationnelles, mais à ce jour les données à disposition ne sont pas suﬃsantes pour
imposer des limites robustes sur les paramètres cosmologiques.
1.4.3. La formation des structures
L’Energie Noire aﬀecte le développement des structures à travers son inﬂuence sur le taux
d’expansion de l’Univers. Pour cela, la formation des structures est un test pour la caractérisation de
l’expansion. Dans le cadre de la théorie de la RG, à grande échelle, il est prédit que les perturbations
0.11.010.0
z
0.1
1
δ(z
)/δ
(to
da
y)
w=−1
w=−1/3
Fig. 1.7.: Croissance des perturbations de densité en fonction du modèle d’Univers sous l’hypothèse de
courbure nulle et wX constante. La formation des structure s’arrête quand la domination de
l’Energie Noire commence, pour (1 + z) =
(
ΩM
ΩX
) 1
3wX .
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causant la formation des structures suivent un régime linéaire, qui n’est pas valable pour les petites
échelles. A l’échelle de Hubble, la croissance des faibles perturbations de densité est gouvernée par
la relation :
δ¨k + 2Hδ˙k − 4πGρMδk = 0 , (1.40)
où δk représentent la transformé de Fourier de δ(~x, t) ≡
δρM(~x,t)
ρM(t)
. L’Energie Noire aﬀecte la crois-
sance des structures à travers le terme d’amortissement 2Hδ˙k . D’après la solution de l’équation
1.40, δk croit proportionnellement au facteur d’échelle a(t) pendant l’ère dominée par la matière
et il est constant pendant les deux autres ères.
La signature clef réside dans le fait que lors que l’expansion accélérée commence, la croissance des
perturbations linéaires se termine. L’impact de wX sur la formation des structure est montré sur la
ﬁgure 3.15(b). Pour une valeur ﬁxée de ΩX, plus la valeur de l’EoS est grande plus l’ère de l’Energie
Noire commence tôt. Par conséquent, la formation s’interrompe plus tôt, à z =
(
ΩM
ΩX
) 1
3wX −1. Cette
relation peut donc contraindre à la fois l’amplitude des perturbations primordiales et la combinaison
de ΩM et de wX.
1.5. Les sondes cosmologiques
Dans cette partie nous allons présenter les observations d’objets astrophysiques permettant de
mettre des limites sur les paramètres cosmologiques. Les sondes peuvent être classées en deux
catégories :
– les sondes géométriques, grâce auxquelles sont mesurées des distances (comme les super-
novæ de type Ia , cf. chapitre 2) ou des échelles caractéristiques (comme le fond diﬀus
cosmologique §1.5.1 ou les oscillations acoustiques des baryons §1.5.1),
– les sondes permettant d’étudier la distribution de matière (comme les amas de galaxies §1.5.2
et les lentilles gravitationnelles §1.5.3).
Comme chaque sonde est caractérisée par une sensibilité diﬀérente à chaque paramètre, il n’est
pas possible d’obtenir des contraintes strictes avec une seule sonde. C’est pourquoi les diﬀérents
types de mesure sont complémentaires.
1.5.1. Les sondes géométriques
Par la suite, seront brièvement discutées les sondes géométriques : les règles standards et les
chandelles standards. Le fond diﬀus cosmologique et les oscillations acoustiques des baryons font
partie du premier groupe, tandis que les SNeIa rentrent dans la deuxième catégorie. Une discussion
sur ces dernières et des mesures récentes obtenues grâce à leurs observations sera le sujet du
chapitre 2.
Le fond diﬀus cosmologique
Le fond diﬀus cosmologique fournit une image de l’Univers primordial, quand l’Energie Noire ne
représentait qu’environ 5% de son contenu. Pour cette raison le CMB joue un rôle fondamental
pour tester et déterminer les paramètres cosmologiques comme la courbure et la densité de matière
mais a un faible pouvoir discriminant en ce qui concerne l’Energie Noire. Avant la découverte du
CMB, les informations sur la structure et l’évolution de l’Univers ne provenaient que des mesures
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de décalage vers le rouge et de distance. Sa découverte en 1965 a fourni une grande quantité de
nouvelles données.
L’existence d’un rayonnement de fond dans lequel baigne l’Univers entier baigne avait été prédite
par Gamov en 1948. D’après la théorie du Big Bang 4, ce rayonnement est une relique des photons
émis à partir de la surface de dernière diﬀusion. La distribution d’énergie de ces photons doit
aujourd’hui suivre le spectre d’un corps noir.
Le CMB fut accidentellement découvert en 1965 par Penzias et Wilson (Penzias & Wilson, 1965)
grâce aux études du bruit de fond d’un radiotélescope. La température détectée de l’antenne pour
λ = 7.5 cm était (3.5 ± 1.0) K et l’intensité de la radiation était en accord avec la prédiction pour
la distribution d’un corps noir à cette température.
En 1993, le satellite COBE (COsmic Background Explorer) a mesuré le spectre entier du CMB
grâce au spectromètre dédié FIRAS, en découvrant que le rayonnement suit presque exactement
la distribution de Planck pour 0.05 cm < λ < 0.5 cm. La température moyenne mesurée est
T = 2.725 ± 0.002 K (95% CL) (Mather et al., 1999). La mesure du satellite est en accord ex-
traordinaire avec la prédiction de la théorie du Big Bang.
Le satellite COBE était équipé d’un deuxième instrument, le radiomètre DMR (Diﬀerential Mi-
crowave Radiometer) qui a permis de mesurer pour la première fois les anisotropies du fond diﬀus
cosmologique (Bennett et al., 1996), malgré sa faible résolution angulaire. La première expérience
à avoir mesuré précisément ces anisotropies est WMAP (Wilkinson Microwave Anisotropy Probe),
une sonde spatiale lancée en 2001 qui a collecté des données jusqu’à août 2010. Notre connaissance
des anisotropies du CMB s’améliora d’avantage grâce aux résultats du satellite Planck, lancé en
mai 2009, qui a achevé sa mission en janvier 2012.
Les anisotropies du spectre du fond diﬀus cosmologique dérivent des oscillations acoustiques
générées par les interactions entre les photons et les baryons dans le plasma de l’Univers primordial.
Les perturbations crées par la compétition entre la pression des photons et l’attraction gravitation-
nelle des baryons causent la formation d’ondes dans le plasma. A l’époque de la recombinaison (z
≈ 1000), la vitesse du son diminue de façon abrupte, la propagation des ondes se termine et leurs
modes d’oscillation restent ﬁgés. Cela est à l’origine d’un déphasage dont l’empreinte de ce sur le
CMB se traduit en une série de pic et creux dans son spectre de puissance.
Ces anisotropies de température ont été modélisées en utilisant les harmoniques sphériques :
δT(θ, φ) =
∑
l ,m
aTl ,mYl ,m(θ, φ) , (1.41)
où les coordonnées (θ, φ) correspondent à une direction dans le ciel et aTl ,m est la température
du multi-pôle l considéré. Aﬁn d’extraire les informations cosmologiques, il est utile d’exprimer le
spectre en fonction du multi-pôle l :
(δT)2 =
l(l + 1)
2π
Cl , (1.42)
où Cl = 〈aT∗lma
T
l ′m′〉 est la fonction d’autocorrélation. Le monopôle (l = 0) est la moyenne de la tem-
4. Le Big Bang est un modèle cosmologique utilisé pour décrire la naissance et l’évolution de l’Univers. Il a été
initialement proposé en 1927 par Georges Lemaître, qui décrivait dans les grandes lignes l’expansion de l’Univers,
avant que celle-ci soit mise en évidence par Edwin Hubble en 1929. Ce modèle a été désigné pour la première fois sous
le terme ironique de “Big Bang” lors d’une émission de la BBC, The Nature of Things par le physicien anglais Fred
Hoyle, qui préférait les modèles d’état stationnaire. La théorie décrit l’Univers comme issu d’une dilatation rapide.
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pérature de la radiation sur le ciel. Le dipôle (l = 1) montre l’anisotropie due au mouvement relatif
de la Terre par rapport au référentiel immobile déﬁni par le CMB même. L’analyse cosmologique
commence avec le quadrupôle.
Fig. 1.8.: Spectre de puissance en température du CMB en fonction du multipôle obtenu avec les
observations de WMAP-7ans. Figure extraite de (Larson et al., 2010)
La ﬁgure 1.8 montre le spectre de puissance du CMB mesuré par WMAP. Les amplitudes et les
positions des pics contiennent les informations sur les paramètres cosmologiques. La position du
premier maximum détermine la courbure de l’Univers, et en particulier conﬁrme sa platitude. Le
rapport des amplitudes du deuxième et du premier pic donne une mesure de ΩMh2.
Les positions relatives des pics fournissent indications sur l’origine des perturbations. Il est pos-
sible distinguer deux types de perturbations : les adiabatiques et les isothermes. Dans le cas des
perturbations adiabatiques, la contribution de chaque composante (baryons, photons, neutrinos...)
est égale, tandis que pour les perturbations isothermes la somme de toutes les contributions est
nulle. Ces dernières ne causent pas les oscillations acoustiques observées qui sont une conﬁrmation
de la théorie des perturbations adiabatiques prédite par le scénario inﬂactionnaire.
Dans la région des grandes échelles angulaires (petits l), la caractéristique principale du spectre
est le plateau de Sachs-Wolfe causé par le décalage vers le rouge gravitationnel subit par les photons
à la surface de dernière diﬀusion. Aux petites échelles angulaires (grands l), le spectre présente une
queue amortie par eﬀet de l’amortissement non collisionnel de Silk 5.
Les oscillations acoustiques des baryons
Les maxima et les minima observés dans le spectre de puissance du CMB ont été générés,
comme dit plus haut, par les perturbation du plasma de l’Univers primordial. Comme la fraction
de matière baryonique à l’époque était importante, le modèle standard de la cosmologie prédit
5. L’amortissement Silk résulte essentiellement du transfert de chaleur des photons du fond diffus cosmologique
interagissant avec la matière baryonique via la diffusion Thomson entre photons et électrons.
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que les oscillations acoustiques ont également laissé leur empreinte dans le spectre de puissance
de la matière non-relativiste. Ces signatures sont appelées les oscillations acoustiques des baryons
(BAO 6).
L’échelle de ces oscillations est établie par l’horizon acoustique à l’époque de la recombinaison,
déﬁni comme la distance comobile s parcourue par le son entre le moment de sa génération et la
recombinaison :
s =
∫ trec
0
cs(1 + z)dt =
∫ ∞
zrec
cs
H(z)
dz , (1.43)
où cs est la vitesse du son déterminée par le rapport entre la densité de baryons et celle de photons.
Les BAO peuvent être détectés en cherchant une surdensité ou un amas baryonique autour de
s = 150 Mpc dans la structure de matière à grande échelle. C’est pourquoi, les BAO sont une
“règle standard”.
L’eﬀet des oscillations acoustiques dans le spectre de puissance de la matière est plus faible que
dans le CMB. Aﬁn de comprendre cela, il faut considérer que les perturbations initiales aﬀectent
toutes les composantes (photons, baryons, neutrinos, matière noire) avec la même intensité, mais
l’eﬀet sur chacune dépend de sa nature. Les neutrinos interagissent très faiblement avec les autres
composantes, donc ils commencent immédiatement à diﬀuser librement. La perturbation de la
matière noire augmente d’intensité mais sans se propager, tandis que dans le plasma composé de
photons et de baryons la perturbation se développe en ondes sphériques. A la recombinaison, le
front d’onde de la perturbation est d’environ 150 Mpc. Quand les photons découplent des baryons,
la croissance de la perturbation s’arrête. La distribution piquée de la matière noire et celle étalée
du gaz de baryons commencent à interagir gravitationnellement et à donner vie à la formation des
structures à grande échelle. Comme la perturbation de la matière noire est dominante comparée à
celle de la matière baryonique, le pic à grande échelle dans la fonction de corrélation de la matière
est petit. Les signatures acoustiques dans la matière sont plus faibles que le CMB et le contraste
dans le spectre de puissance est d’environ 10%, ce qui constitue le principal déﬁ dans la mesure du
signal des BAO. Pour détecter le pic, il est nécessaire de sonder de grands volumes, de l’ordre de
1 h−3 Gpc3.
La première détection du pic des BAO à 3.4 σ a été annoncée en 2005 par (Eisenstein et al.,
2005). Pour cette analyse a été utilisé l’échantillon des galaxies rouges lumineuses (LRGs) des 3
premières années d’observations du relevé SDSS (Sloan Digital Sky Survey). La fonction d’autocor-
rélation, montrée à la ﬁgure 1.9, fait apparaître une bosse autour de 100 h−1 Mpc qui est interprétée
comme la signature des BAO. Cette méthode a comme avantage de bien séparer les eﬀets à pe-
tite échelle des ﬂuctuations linéaires et des eﬀets acoustiques. En outre, les pics acoustiques se
transforment en un seul pic d’amplitude plus importante et l’amortissement de Silk correspond à
un étalement de ce seul pic.
La position et l’amplitude du pic dépendent fortement de la densité de baryons, leur variation
est proportionnelle à (ΩBh2)−0.08. Il est donc possible d’examiner le contenu de matière ordinaire
de l’Univers en comparant les données aux prédictions théoriques pour lesquelles le paramètre de
densité des baryons a été ﬁxé à la valeur trouvé avec le CMB (Spergel et al., 2003) ou avec
la nucléosynthèse primordiale (Burles et al., 2001). Chaque ligne sur le graphique de ﬁgure 1.9
représente un ajustement sur les données avec une valeur diﬀérente de ΩMh2 et ΩBh2 = 0.024 et
6. acronyme de l’anglais Baryon Acoustic Oscillations
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Fig. 1.9.: Fonction de corrélation espace-décalage vers le rouge mesurée avec l’échantillon de galaxies
rouges du relevé SDSS-3ans. Le cadre montre l’agrandissement dans la région de la bosse.
Les lignes représentent les différents ajustements sur les données : Ωmh2 = 0.12 (vert), 0.13
(rouge) and 0.14 (bleu), tous en fixant Ωbh2 = 0.024. En particulier, la ligne magenta montre
un modèle purement “matière noire froide” pour lequel Ωmh2 = 0.105. Ce modèle est exclu
car il ne prédît pas le pic. La bosse à 100h−1 Mpc est significative (3.4 σ). Figure extraite de
(Eisenstein et al., 2005)
ns = 0.098. La meilleure valeur extraite de l’ajustement est
ΩMh
2 = 0.130(ns/0.98)
1.2 ± 0.011 .
Le résultat a été conﬁrmé par l’analyse des données à 7 ans du SDSS (Kazin et al., 2010).
La détection du pic des BAO est une conﬁrmation que les oscillations ont eu lieu à z & 1000. La
faible amplitude de la bosse est en accord avec la prédiction de l’existence d’une matière noire qui
n’interagit pas avec le plasma photons-baryons au moment de la génération de la perturbation. A
l’opposé, les modèles purement baryoniques prédisent un grand pic d’amplitude et dans les modèles
purement “matière noire” le pic n’existe pas (ligne magenta dans le graphe de la ﬁgure 1.9).
L’observation du pic est une vériﬁcation d’une part de l’applicabilité à grande échelle de la théorie
linéaire des perturbations et d’autre part du lien entre les anisotropies du CMB et les perturbation
de matière.
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1.5.2. Les sondes de la distribution de matière
Nous allons maintenant donner un bref aperçu des sondes qui permettent de tracer la distribution
de matière dans l’Univers. Ces sondes sont utilisées d’un part pour tester les modèles de matière
noire et d’autre part pour étudier la nature de l’Energie Noire. En particulier, seront présentées les
contraintes qui peuvent être obtenues à l’aide de la distribution des amas de galaxies (cf. §1.5.2)
et des observations des lentilles gravitationnelles (cf. §1.5.3).
Les amas de galaxies
Les amas de galaxies sont les structures les plus grandes de l’Univers. D’après le modèle de “ma-
tière noire froide”, appelé CDM 7, la densité de la population d’halos matière noire (de même taille
que les amas) en fonction du décalage et de la masse des halos peut être prédite précisément grâce
aux simulation à N-corps (Warren et al., 2006). La comparaison entre ces prédictions théoriques
et les observations des amas de galaxies sur des grands volumes de ciel pour z & 1 fournit des
contraintes précises sur l’histoire de l’expansion. La distribution en décalage des amas, montrée sur
Fig. 1.10.: Prédiction de la distribution des amas en fonction du décalage pour un relevé qui sonde 4000
deg2 de ciel caractérisé par une sensibilité à la masse des halos m > 2×1014M⊙. Les courbes
représentent trois modèles cosmologiques avec wX = cte, ΩM = 0.3 et σ8 = 0.8. Le panel
en bas montre les différences entre les modèles relatives aux incertitudes statistiques. Figure
extraite de (Mohr, 2005).
la ﬁgure 1.10, pour un relevé dont la fonction de sélection dépend d’une observable O et dont le
7. acronyme de l’anglais Cold Dark Matter. Ce modèle théorise que la majeure partie de la matière de l’Univers
est constituée par des particules non observables par rayonnement électromagnétique (noire), massives, caractérisées
par une faible énergie cinétique (froide).
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biais de sélection est modélisé avec f (O, z) s’écrit :
d2N
dzdΩ
=
r2(z)
H(z)
∫ inf
0
f (O, z)dO
∫ inf
0
p(O|M, z)
dn(z)
dM
dM , (1.44)
où dn(z)dM est la densité de halos exprimée en coordonnées comobiles, p(O|M, z) est la relation
entre la masse et l’observable de sélection, c’est à dire la probabilité que un halo de masse M à
décalage z soit observé comme étant un amas caractérisé par l’observable O. La puissance de cette
sonde dépend de la robustesse de l’observable associé à l’amas : température, ﬂux, luminosité en
rayonnement X, etc.
La sensibilité de cette sonde à l’Energie Noire montrée (cf. ﬁgure 1.10) dépend d’un facteur
géométrique (le terme de volume comobile dans l’équation 1.44) et de la formation des structures
(dn(z)dM dépend de l’évolution des perturbations de densité). La faiblesse dans ce type d’analyse est
qu’il faut imposer au départ une hypothèse sur la nature de la matière noire. Les limites en précision
pour ces mesures sont dues aux incertitudes sur la relation masse-observable et sur la fonction de
sélection.
1.5.3. Les lentilles gravitationnelles
La déviation de la lumière causée par l’attraction gravitationnelle des grandes structures de
l’Univers produit des distorsions et les cisaillements des images des galaxies lointaines. L’étude de
ces distorsion permet de mesurer la distribution de la matière noire et son évolution temporelle,
ainsi que d’explorer l’inﬂuence de l’Energie Noire sur la formation des structures.
Le signal statistique des lentilles gravitationnelles générées par la structure à grande échelle est
appelé le “cisaillement cosmique” et il produit un alignement apparent dans les galaxies d’avant-
plan. Le champ de cisaillement est évalue à un point donné en moyennant les formes d’un grand
nombre de galaxies.
La première méthode pour estimer le signal dû à ce phénomène consiste à calculer son spectre
de puissance angulaire en fonction du décalage des galaxies (Kaiser, 1992) :
P γl (zs) =
∫ zs
0
dz
H(z)
d2A(z)
|W (z, zs)|
2Pρ
(
k =
l
dA(z)
; z
)
, (1.45)
où l est le multipôle angulaire, la fonction-poids |W (z, zs)|2 est l’eﬃcacité de distorsion sur une
population de galaxies-sources (dépendant des distributions des distances entre la source et les
galaxies-lentilles) et Pρ(k, z) est le spectre de puissance des perturbation de densité.
La sensibilité du cisaillement gravitationnel à l’Energie Noire est due à deux facteurs :
– la géométrie via la distance angulaire qui apparaît dans l’équation 1.45,
– la formation des structures déterminée par l’évolution du spectre de puissance des perturbation
de densité.
Aujourd’hui, les mesures cosmologiques à l’aide des lentilles gravitationnelles sont limités par les
eﬀets systématiques, aﬀectant la détermination de la forme des galaxies. Ceux-ci ont principalement
origine instrumentale : l’hétérogénéité de la fonction de réponse impulsionnelle de la caméra causée
par les distorsions optiques des imageurs et par les distorsions sur les CCDs dues à la réfraction
atmosphérique et aux autres eﬀets environnementaux.
28
1.6 Le modèle de concordance et les mesures des paramètres cosmologiques
1.6. Le modèle de concordance et les mesures des paramètres
cosmologiques
Les modèles cosmologiques actuels sont décrit par au moins une douzaine de paramètres libres.
Heureusement, la combinaison des résultats obtenus par les observations des diﬀérentes sondes
cosmologiques (décrites en §1.5) permet de mettre des contraintes sur les valeurs de tous les para-
mètres. Il faut remarquer que ces contraintes dépendent du choix des observations et de l’ensemble
de paramètres à déterminer.
Le modèle “ΛCDM” est aujourd’hui considéré comme le modèle standard de la cosmologie, appelé
aussi “modèle de concordance” car les contraintes sur les paramètres sont obtenues grâce à l’accord
des mesures des sondes diﬀérentes, montré sur la ﬁgure 1.11. Selon le modèle de concordance,
(a) Contraintes dans le plan ΩM −ΩΛ (b) Contraintes dans le plan ΩM − wX
Fig. 1.11.: Contraintes dans le plan ΩM −ΩΛ (a) et dans le plan ΩM − wX (b) obtenues en combinant
les observation du fond diffus cosmologique (CMB), des oscillations acoustiques des baryons
(BAO) et des supernovæ de type Ia (SNeIa). L’Univers est quasi-plat, à faible contenu en
matière, en expansion accélérée sous l’action de la Constante Cosmologique. Le modèle
résultat de l’accord des mesures de plusieurs sondes cosmologiques est appelé “modèle de
concordance”. Figure extraite de (Suzuki et al., 2012).
l’Univers est quasi-plat, à faible contenu en matière, en expansion accélérée sous l’action de la
Constante Cosmologique. Dans le cadre du modèle ΛCDM, l’Energie Noire est identiﬁée avec la
Constante Cosmologique. Par ailleurs, les mesures cosmologiques ont mis en évidence qu’environ
5% seulement du contenu en matière de l’Univers est d’origine baryonique. Les 25% restants de la
matière a été détectée par ses eﬀets mais reste de nature inconnue. Selon le modèle ΛCDM, cette
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matière noire est formée par des particules massives et neutres interagissant de façon exclusivement
gravitationnelle. Les paramètres libres à déterminer pour le modèle standard se réduisent à 8 :
– H0 : la valeur actuelle de la constante de Hubble,
– k : la courbure de l’espace-temps ,
– ΩB, ΩM , ΩΛ : respectivement la densité des baryons, de la matière et de l’Energie Noire,
– t0 : l’âge de l’Univers,
– σ8 : l’amplitude des ﬂuctuations de densité de la matière à 8H−1 Mpc,
– ns : l’indice scalaire des ﬂuctuations primordiales 8.
Paramètre WMAP-7years (Moyenne) WMAP-7years + BAO + H0
ΩΛ 0.734 ± 0.029 0.728
+0.015
−0.016
ΩM 0.222 ± 0.026 0.227 ± 0.014
ΩB 0.0449 ± 0.0028 0.0456 ± 0.0016
σ8 0.801 ± 0.030 0.809 ± 0.024
ns 0.963 ± 0.014 0.963 ± 0.012
H0 (km/s/Mpc) 71.0 ± 2.5 70.4+1.3−1.4
t0 (Gyr) 13.75 ± 0.13 13.75 ± 0.11
Tab. 1.2.: Contraintes sur les paramètres cosmologiques des données WMAP-7ans (Komatsu et al.,
2010).
Une mesure récente de ces paramètres a été publié par (Komatsu et al., 2010) en combinant
7 années de données de WMAP avec la mesure des oscillations acoustiques des baryons (BAO)
provenant de la distribution des galaxies du relevé SDSS (Percival et al., 2010) et avec la déter-
mination de la constante de Hubble par (Riess et al., 2009) (combinaison WMAP-7y+BAO+H0)
. Les valeurs ainsi obtenues, en ﬁxant ΩK = 0 et wΛ = −1, sont reportées dans le tableau 1.2.
Si l’on renonce aux hypothèses restrictives du modèle ΛCDM, en considérant également k et wX
comme des paramètres libres, la mesure de l’EoS de l’Energie Noire peut fournir des limites sur
les propriétés physiques de ce ﬂuide et sur les modèles supposant wX constant ou variable avec le
temps. Dans le cas où l’Univers est considéré plat (ΩK = 0) et l’EoS constante, dans (Komatsu
et al., 2010), en combinant WMAP-7a+BAO+H0, la mesure de wX est :
w = −1.10± 0.14 (68% CL) .
Dans la même étude, en combinant les données WMAP-7a et les BAO avec les observations des
supernovæ de type Ia (SNeIa) à grand décalage vers le rouge, la valeur trouvée est :
w = −0.980± 0.14 (68% CL) .
Les incertitudes sur les deux valeurs prennent en compte la seule contribution statistique. Malgré
la diﬀérence de valeur centrale, les deux résultats restent compatibles entre eux et avec les valeurs
déterminées par des études précédentes (se référer par exemple à (Vikhlinin et al., 2009)).
Si le paramètre Ωk est laissé libre de varier, les limites sur wX deviennent signiﬁcativement plus
faibles, comme montré sur la ﬁgure 1.12(a). En combinant WMAP-7a+BAO+H0, des valeurs de
8. Les fluctuations primordiales sont évaluées en considérant leur spectre de puissance Ps(k) ∝ k
ns−1 où k est le
nombre d’onde. Pour ns ≈ 1 les fluctuations sont invariantes par échelle.
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wX < −2 sont inclues dans les contours à 95% CL et la valeur trouvée est :
w = −1.44± 0.27 (68% CL) .
Cependant la courbure reste bien contrainte par les trois combinaisons de données montrées sur
ﬁgure 1.12(a) :
Ωk = −0.0125
+0.0064
−0.0067 (68% CL)
La dégénérescence entre Ωk et wX est partialement brisée si aux données du CMB et de la distri-
bution des galaxie sont ajoutées les observations des SNeIa, grâce auxquelles les incertitudes sur
wX sont divisées par une facteur 4 environ :{
w = −0.999+0.057−0.056 (68% CL)
Ωk = −0.0057
+0.0066
−0.0068 (68% CL)
.
Ce résultat est également en accord avec celui publié par (Vikhlinin et al., 2009), en utilisant les
données de WMPA-5a+BAO et un échantillon de SNeIa publié par (Davis et al., 2007) et obtenu
de la combinaison des observation de SNLS, de ESSENCE et du télescope spatial Hubble.
(a) Contraintes dans le plan w −Ωk (b) Contraintes sur l’évolution lineaire de wX
Fig. 1.12.: Sur (a), contraintes sur la valeur constante de l’EoS de l’Energie Noire. Les contours
montrent les niveaux de confiance à 68% et 95% obtenus de la combinaison des données
WMAP-7y+BAO+H0 (en rouge) et WMAP-7y+BAO+SNeIa (en violet). Sur (b), contraintes
sur les paramètres w0 −wa qui caractérisent l’évolution linéaire de l’EoS. Les contours sont
obtenus par les mêmes combinaisons. Figure extraite de (Komatsu et al., 2010)
Enﬁn, aﬁn de contraindre les modèles d’évolution de l’EoS de l’Energie Noire, la combinaison des
données WMAP-7y+BAO+H0 avec les SNeIa du lot (Hicken et al., 2009) a permis, en supposant
un Univers plat, de mettre des limites sur les paramètres w0 et wa caractérisant l’évolution linéaire
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w [a(t)] = w0 + wa(1− a(t)), montrées sur ﬁgure 1.12(b) :{
w0 = −0.93± 0.13 (68% CL)
wa = −0.41
+0.72
−0.71 (68% CL)
.
L’EoS résultant de la combinaison des deux paramètres est :
w [a(t)] = wa + 5.14(1 + w0) = −0.05± 0.32 (68% CL) .
Bien que les données actuelles soient en accord avec le modèle ΛCDM, il n’est pas possible d’exclure
des modèles plus exotiques d’Univers pour lesquels la densité de l’Energie Noire ou son EoS évoluent.
Dans le prochain chapitre, nous verrons comment les SNeIa ont contribué à la détermination
des contraintes sur wX et comment les nouveaux lots des données de SNeIe pourront fournir des
limites plus strictes sur ce paramètre.
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Les supernovæ sont des explosions d’étoiles très lumineuses. Les supernovæ de type Ia sont
considérées des chandelles standards et, pour cela, employées en cosmologie pour contraindre la
relation entre distance de lumière et décalage vers le rouge. Ce chapitre donne une description des
SNeIa et de leur utilisation pour la mesure des paramètres cosmologiques.
La première partie décrit les caractéristiques spectrophotométriques des SNeIa (cf. §2.1). La
paramétrisation des courbes de lumière et la construction du diagramme de Hubble à l’aide de ces
objets sont exposées à la section 2.2.
Dans une deuxième temps, sont introduites les mesures cosmologiques eﬀectuées à l’aide des
SNeIa. Les expériences SuperNova Legacy Survey (SNLS) et Sloan Digital Sky Survey II Supernova
Survey (SDSS) sont décrites à la section 2.3. La combinaison des données de ces deux relevés avec
les données provenant des observations à faible et à grand décalage vers le rouge a permis d’obtenir
les contrantes sur les paramètres cosmologiques exposées à la section 2.4, où seront également
résumés les principaux eﬀets systématiques aﬀectant la mesure. Enﬁn, la section 2.5 conclut le
chapitre par un bref aperçu de la prochaine génération de grands relevés pour lesquels sont prévus
des programmes dédiés aux SNeIa.
2.1. Les supernovæ de type Ia
Les supernovæ de type Ia (SNeIa) sont la dernière phase violente de la vie d’une étoile. La
luminosité de ces explosions stellaires correspond à plusieurs milliards de soleil et elles peuvent
être aussi brillantes que leurs galaxies-hôtes (la luminosité d’une SNIa LSN est égale à environ
1010 luminosités solaires L⊙ = 4 × 1033erg · s−1), ce qui les rend facilement visibles à distances
cosmologiques de l’ordre du Gpc. L’énergie totale libérée dans ce processus est d’environ 1051 erg.
Par ailleurs, elles présentent des courbes de lumières 1 uniformes et une faible dispersion des pics
de luminosité. Toutes ces caractéristiques en font des bons candidats pour être des chandelles
standards.
2.1.1. Caractéristiques observationelles
Les larges échantillons de données spectroscopiques et photométriques collectées sur ces ex-
plosions stellaires permettent de classiﬁer les diﬀérents types de supernovæ et d’en comprendre
les mécanismes d’origine. Le premier à étudier les caractéristiques spectrales des SNe aﬁn d’en
distinguer les diﬀérents types fut Minkowski (Minkowski, 1941). Sur ﬁgure 2.1 est schématisée la
classiﬁcation spectrophotométrique des SNe. Par la suite, nous nous limiterons à décrire les traits
principaux des spectres et des courbes de lumière des SNeIa. Pour une description approfondie des
type de SNe se référer à (Filippenko, 1997; Turatto, 2003).
Les spectres
Les signatures spectrales sont un moyen unique pour obtenir des informations sur la composition
chimique de l’étoile progénitrice. Les spectre optiques présentent des caractéristiques assez variées,
cependant il est possible de reconnaître des caractéristiques communes à toutes les explosions.
1. La courbe de lumière est l’évolution de la luminosité d’un objet astronomique mesurée dans le filtre d’observa-
tion.
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Fig. 2.1.: Classification spectro-photométrique des supernovæ
L’explosion est divisée en deux phases : une phase photosphérique et une phase nebulaire. La
première phase s’étale pendant un mois après l’explosion et est caractérisée par la formation d’une
photosphère. Comme à ce moment les eﬀets dus au transfert radiatif sont importants, le spectre
présente une succession dense d’émissions de photons, causées par leur absorption et leur diﬀusion.
Le spectre est donc analogue à celui observé pour l’atmosphère d’une étoile en formation : un
continuum thermique sur lequel se superpose un proﬁl d’absorption de type P-Cygni. Les signature
se distinguant du continuum sont étalées à cause de la grande vitesse des éjecta (∼ 30000 km·s−1).
Quand la photosphère commence à se retirer, la nature des éjecta se révèle : c’est le début
de la phase nebulaire. La matière éjectée devient transparente aux photons émis par les couches
internes. Le proﬁl montre alors la distribution radiale des strates les plus profondes. Longtemps
après l’explosion, la contamination provenant de la galaxie-hôte devient trop élevée et le spectre
se réduit à un continuum avec des raies non résolues.
Les supernovæ de type Ia se distinguent de celles de type II par l’absence de hydrogène dans
leur spectre et des autres de type I (Ib et Ic) par la présence de profondes raies d’absorption de
silicium autour de 6150 Å produites par le décalage vers le bleu du doublet Si II (λ = 6347 Å et
λ = 6371 Å), montrés sur le spectre de la ﬁgure 2.2(a).
Après le maximum de luminosité, d’autres éléments de masse intermédiaire (CaII, MgII, SII et OI)
commencent à contribuer au spectre mais aussi, dans l’ultraviolet proche, le Fe, le Co et le Ni. Les
signatures des éléments ferreux augmentent quand la photosphère se retire. Deux semaines après le
maximum de luminosité le spectre est dominé par les raies du Fe II qui compose vraisemblablement
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(a) (b)
Fig. 2.2.: Spectres de la SNeIa SN1994D juste avant le maximum de luminosité (a) et 80 jours après
maximum 2.2(b). Figure extraite de Saintos (2004)
le cœur de l’étoile progénitrice.
Pendant la phase nébulaire, les raies du Co diminuent selon l’allure habituelle d’une décroissance
radioactive. L’évolution spectrale d’une SNIa typique, la SN1994D, est montrée par la série tempo-
relle sur la ﬁgure 2.3(a). A partir des minima d’absorption, il est possible de déterminer les vitesses
des éjecta qui varient de raie à raie et évoluent avec les phases. Par exemple, pour le doublet de
Si II, les vitesses sont autour de 10000-15000 km·s−1.
Enﬁn, les spectres des SNeIa mesurés à des époques similaires après le maximum de luminosité
sont plutôt homogènes, comme il est possible de voir sur la ﬁgure 2.3(b). Cela rend possible
une détermination de l’“âge” pour une SNeIa standard au moment de l’observation en comparant
son spectre à une série de patrons. Cependant, des diﬀérences spectrales systématiques ont été
mesurées pour les SNeIa explosées dans des galaxies elliptiques et dans des galaxies spirales, ce qui
peut être le signe d’hétérogénéité dans la composition chimique des SNeIa ou de l’environnement
ou encore dans le mécanisme d’explosion.
Les courbes de lumières
Les courbes de lumière montrent l’évolution temporelle de la luminosité de la SN dans une bande
passante instrumentale. Elles fournissent ainsi des données sur les quantités intégrées, comme
l’énergie totale produite lors de l’explosion.
L’évolution de la luminosité est communément divisée en trois phases : la montée, le maximum
et le déclin. Les courbes de lumière des SNeIa, contrairement aux autres SNe, montrent une allure
assez homogène et elles atteignent les valeurs de luminosité les plus élevées. Leur luminosité au
maximum dans le ﬁltres B du référentiel au repos de la SNIa a été quantiﬁée par (Vaughan et al.,
1995) en considérant que des SNeIa de couleur 2 (B-V) comprise dans [-0.25,0.25] mag :
〈MB〉 = −18.54± 0.06 + 5 log
(
H0
85
)
.
Les SNeIa atteignent le maximum de luminosité en quelques jours, ce qui explique la diﬃculté d’ob-
2. La couleur d’un objet est définie comme la différence des magnitudes de l’objet mesurées dans deux bandes
passantes instrumentales.
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(a) (b)
Fig. 2.3.: Série temporelle de spectres de la SNIa SN1994D (a) et série de spectre observés une semaine
après le maximum de luminosité (b) . Figures extraites de (Filippenko, 1997)
tenir des observation dans cette phase. Pendant le déclin, la décroissance est rapide (-0.1 mag/jour)
dans une première période d’environ un mois, et elle est ensuite ralentie. Environ 50 jours àpres le
maximum, la décroissance suit une allure exponentielle dont le taux dépend du ﬁltre d’observation
(variant de 0.018 mag/jour dans le bleu à 0.042 mag/jour dans le rouge).
Typiquement, les relevés mesurent les courbes de lumière en intégrant le signal sur des ﬁltres
couvrant un large intervalle dans les longueurs d’onde. Pour les SNe brillantes et proches ont été
traditionnellement utilisés les ﬁltres UBVRI du système décrit dans (Bessell, 1990). Des exemples
de courbes de lumière dans ce système sont montrés sur la ﬁgure 2.4(a) : la forme de chaque
courbe dépend du ﬁltre d’observation. Le pic dans le ﬁltre B est considéré par convention comme
le maximum de luminosité. Les courbes de lumière dans les ﬁltres I et R montrent des maxima
secondaires 3 à 4 semaines après le pic dans le ﬁltre B. Sur la ﬁgure 2.4(b) sont montrées les courbes
de lumière de 40 SNeIa observées dans le ﬁltre B par le relevé Calán-Tololo. Il faut remarquer que la
forme des courbes et les valeurs de magnitude absolue sont proches. Par ailleurs, la luminosité des
ces objets est corrélée avec leur déclin : plus une SNIa est brillante, moins le taux de décroissance
est rapide et plus la courbe de lumière est large. Ces relations sont communément appelées comme
brighter-bluer et brighter-larger et sont utilisées dans la modélisation des courbes de lumière.
La détermination de la magnitude absolue d’une SNIa est possible si l’on dispose d’un spectre de
l’objet et d’observations multi-bandes pour des époques diﬀérentes. Le spectre sert pour connaître
l’âge de la SNIa tandis que les données photométriques fournissent la magnitude apparente. Si les
courbes de lumière et l’évolution spectrale sont modélisées correctement, il est possible remonter
à la magnitude absolue nécessaire pour les mesures de distance. Il est donc important de disposer
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(a) (b)
Fig. 2.4.: Figure (a) : courbes de lumière simulées avec le modèle DFD_iso_06_dc2 (lignes) comparées
avec les observations photométriques de la SN 20003du24 (cercles) dans les filtres ultraviolet
U, otiques B, V, I et proche infrarouge R. Figure extraite de (Kasen et al., 2009). Figure (b) :
les courbes de lumière de 40 SNeIa dans le filtre B mesurées par le relevé Calán-Tololo. La
dispersion des pics de luminosité est faible pour des objets astrophysiques, environ 40%.
d’un patron ou d’une modélisation des courbes de lumière pour pouvoir extrapoler la forme de
la courbe de lumière entière en ne disposant que de quelques observations photométriques pour
chaque bande passante. Cela permet également d’évaluer le maximum de luminosité de chaque
objet dans le cas où ne sont disponibles que quelques données avant et après le maximum.
Système progéniteur et explosion
Les SNeIa peuvent exploser au sein de galaxies spirales ou de galaxies elliptiques. Ces dernières
sont caractérisées par une population stellaire vieille, ce qui implique un processus nucléaire long
avant leur explosion. A partir des données observationnelles, il est possible de dériver les paramètres
permettant de combiner l’évolution stellaire à la rareté de ces événements.
Le taux volumique d’explosion des SNeIa est rV ≈ 10−5 SNeIa · h3 ·Mpc
−3 · yr−1. Des mesures
récentes des taux d’explosions ont été publiées par (Dilday et al., 2010) pour z < 0.3 et par (Perrett
et al., 2012) pour 0.1 < z < 1.1. Par conséquent, les progéniteurs doivent également être des objets
rares, résultant d’une évolution stellaire particulière.
La phase du pic de luminosité est courte, ce qui signiﬁe que l’étoile d’origine est un objet com-
pact. De plus, l’absence dans le spectre d’hydrogène et d’hélium, en dépit du fait qu’ils sont les
deux éléments plus abondants dans l’Univers, limite le nombre de candidats-progéniteurs. Enﬁn,
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l’homogénéité de ces explosions ne peut être expliquée que par une classe de progéniteurs aussi
homogène. Aujourd’hui, l’interprétation habituelle suggère que les SNeIa sont des explosions ther-
monucléaires de naines blanches, composées de carbone et d’oxygène. Celles-ci se trouvent dans
un système binaire et accrètent la matière d’un compagnon. Les naines blanches constituent la
phase ﬁnale de la vie des étoiles de masse intermédiaire (M⊙ < M∗ < 8M⊙).
A ce jour, la nature du système progéniteur et le mécanisme hydrodynamique de l’explosion
sont encore sujet de controverse. Les questions ouvertes sont la nature de l’étoile compagnon, le
mécanisme d’ignition et le modèle d’explosion.
En considérant le système qui génère ces explosions, deux modèles sont possibles :
– le scénario “single degenerate”, où le compagnon est une étoile de la séquence principale du
diagramme Hertzsprung-Russel 3 ou une géante rouge,
– le scénario “double degenerate”, pour lequel le compagnon est aussi une naine blanche.
Pour les deux modèles se pose également la question de la masse de la naine blanche au moment
de l’explosion. Une naine blanche est une étoile dégénérée gardée en vie par la pression de Pauli
des électrons dégénérés composant son cœur. La pression de dégénérescence impose une masse
limite, la masse de Chandrasekhar (MCh ≃ 1.4 M⊙), au-delà de laquelle il devient impossible pour
les électrons dégénérés de s’opposer à l’eﬀondrement de l’étoile. La naine blanche dans le système
binaire peut atteindre cette masse limite en englobant matière du compagnon. Il est toutefois
possible que l’explosion ait lieu pour des masses légèrement inférieures à cette limite (modèle
sub-Chandrasekhar).
Enﬁn, le mécanisme d’allumage de l’explosion et le processus hydrodynamique de propagation de
la ﬂamme ne sont pas complètement déterminés. La nature de l’explosion inﬂuence la composition
chimique des éjecta et leur distribution spatiale. En considérant que la naine blanche explose à une
masse égale à MCh, plusieurs paramètres restent à déterminer : la densité du noyau de l’étoile et la
vitesse de propagation des ﬂammes. En particulier, l’ignition peut avoir lieu au centre de l’étoile ou
de façon asymétrique. De plus, les ﬂammes peuvent se propager avec une vitesse subsonique qui
devient ensuite supersonique (modèle déﬂagration-détonation), ou avec une vitesse supersonique
dès le premier instant de l’explosion (modèle pure détonation).
Les simulations n’ont à ce jour pas été capable de trancher entre les diﬀérents modèles. Pour plus
de détails, il est possible de consulter (Nomoto et al., 1984; Nomoto & et al., 2000; Hillebrandt &
Niemeyer, 2000; Höﬂich et al., 2003). Néanmoins, les données à disposition permettent de formuler
des questions plus précises et d’améliorer les prédictions théoriques. L’origine de l’homogénéité des
SNeIa est bien comprise car la structure de la naine blanche est complètement déterminée par
la physique nucléaire. Les formes des coubes de lumière - relation entre le pic du maximum et la
largeur - et les spectres d’une SNIa typique sont reproduit raisonnablement bien par les simulations
d’explosions. Cependant, une amélioration de notre connaissance de l’origine SNeIa permettrait de
mieux contraindre les relations entre leurs caractéristiques photométriques et les galaxies-hôtes et
de déterminer l’existence d’une évolution des SNeIa en fonction du décalage.
3. Le diagramme de Hertzsprung-Russell est un graphe montrant la luminosité d’un ensemble d’étoiles en fonction
de leur température effective. Ce type de diagramme permet d’étudier les populations d’étoiles et d’établir la théorie
de l’évolution stellaire. La séquence principale est la région du diagramme de Hertzsprung-Russell où la majorité des
étoiles résident. Elle correspond à la diagonale allant du coin supérieur-gauche (étoiles chaudes et lumineuses) au coin
inférieur-droit (étoiles froides et peu lumineuses). L’évolution de la plus grande partie des étoiles suit cette séquence.
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2.2. Les mesures de distances avec les supernovæ Ia
Les SNeIa sont utilisées comme indicateurs de distance. Celle-ci est estimée pour chaque objet
à partir de la mesure de sa magnitude au maximum de luminosité dans la bande B du référentiel au
repos de la SNIa. Comme les observations photométriques sont eﬀectuées avec un nombre réduit de
bandes passantes et l’échantillonnage des courbes de lumière est limité par le temps d’observation,
il est nécessaire disposer d’un modèle de courbe de lumière aﬁn de pouvoir interpoler les données.
Modélisation des courbes de lumière
Deux approches diﬀérentes sont possibles : soit ajuster sur les données un patron de courbes
de lumière préalablement corrigé pour les eﬀets de forme et de rougissement dû au poussières,
soit par ajustement sur les données d’un modèle spectrophotométrique. La première méthode est
celle adoptée par ∆m15 (Perlmutter et al., 1997) et MLCS2k2 (Jha et al., 2007a), tandis que les
algorithmes SALT2 (Guy et al., 2007) et SiFTO (Conley et al., 2008a) utilisent la deuxième.
En particulier, le modèle SALT2 est utilisée par l’équipe française du SuperNova Legacy Survey.
Ce modèle, entièrement empirique, décrit la séquence spectrale d’une SNIa typique, et permet
d’obtenir la magnitude absolue de l’objet dans toute bande passante du référentiel au repos dont la
transmission est connue. Le ﬂux φSALT2 de la SNIe à une certaine phase p par rapport au maximum
et à une certaine longueur d’onde λ dans le référentiel au repos est donc paramétrisé comme :
φSALT2(p, λ) = x0 ×
[
M0(p, λ) + x1M1(p, λ) + ...
]
× exp
(
cCL(λ)
)
. (2.1)
Les paramètres libres du modèle sont x0, la normalisation de la courbe de lumière, et le facteur de
forme x1 qui prend en compte la relation entre la largeur et la hauteur de la courbe. La modélisation
de la courbe s’appuie sur une analyse en composantes principales qui permet de décrire la séquence
spectrale moyenne avec M0(p, λ) et la variabilité de la SNIa avec les termes d’ordre supérieurs.
L’exposant exp
(
cCL(λ)
)
contient la loi de correction de la couleur de la SNIa et l’éventuel excès de
couleur c de la SNIa par rapport à la couleur moyenne du modèle. On verra dans la suite comment
les valeurs obtenues pour chaque SNIa de l’ajustement sont utilisées pour remplir le diagramme de
Hubble.
Magnitudes et distance de luminosité
Comme indiqué à la section 1.4.1, pour construire le diagramme de Hubble, le module de distance
µ, déﬁni à l’équation 1.34, est calculé par convention. Cette quantité dépend de :
– MB , la magnitude absolue dans le ﬁltre B du référentiel au repos. Celle-ci est déﬁnie comme
la magnitude de l’objet s’il était situé à une distance conventionnelle d0 = 10 pc,
– mB , la magnitude apparente de l’objet mesurée dans la bande B du référentiel de l’observateur.
La mesure de cette quantité dépend de la transmission du ﬁltre .
La modélisation SALT2 intervient dans la détermination de MB en tenant compte de la variabilité
due à la forme et à la couleur de la courbe de lumière de chaque SNIa :
MB =M− α× forme+ β × couleur , (2.2)
où forme et couleur sont des paramètres qui changent pour chaque SNIa et qui rend compte de la
forme et de la couleur de la courbe de lumière, α et β sont des paramètres de nuisance communs
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à toutes les SNeIa et M est la valeur de magnitude absolue des SNeIa. Pour une SNIa, d’après
l’équation 1.34, il est possible écrire en utilisant la paramétrisation SALT2 :
mSALT2B =M− α× formei + β × couleuri . (2.3)
L’ajustement sur toutes les données des SNeIa, qui contraint les valeurs des paramètres cosmolo-
giques, se fait par la methode des moindres carrés :
χ2 =
∑
SN
[
mB,i −m
SALT2
B
(zi , formei , couleuri ;M, α, β,ΩM,ΩX, wX)
]2
σ2i
, (2.4)
où :
– mB,i , formei et couleuri sont dérivés de l’ajustement de 2.1 sur les données de chaque SNIa.
En particulier mB = x0, forme = x1 et couleur = c ,
– les paramètres globaux des courbes de lumières M, α et β sont ajustés sur les données en
même temps que les paramètres cosmologiques.
Le modèle cosmologique qui décrit le mieux les données est donc déterminé directement dans la
minimisation de χ2. Il faut remarquer qu’aucun à priori sur la cosmologie intervient dans l’ajustement
des courbes de lumière.
2.3. Les grands relevés de supernovæ
Nous présentons brièvement le SNLS et le SDSS. Ces deux relevés ont à ce jour fournit les
deux échantillons photométriques de SNeIa les plus nombreux et homogènes. Ces lot de données
permettent de peupler le diagramme de Hubble pour des décalages intermédiaires et lointains,
couvrant entièrement l’intervalle 0.05 . z . 1.1.
2.3.1. Le SuperNova Legacy Survey
Le relevé SuperNova Legacy Survey (SNLS) fait partie du programme Deep Survey du plus
vaste relevé Canada-France-Hawaii Legacy Survey (CFHTLS) qui a utilisé l’imageur MegaCam
(cf. chapitre 3) équipant le foyer primaire du Télescope Canada-France-Hawaii (CFHT).
Le but de ce relevé est de sonder la nature de l’Energie Noire via les contraintes sur son équation
d’état. Pour cela, le SNLS (Astier et al., 2006) a collecté 5 ans de données photométriques, entre
août 2003 et octobre 2008, en détectant et suivant environ 420 SNeIa aﬁn de peupler le diagramme
de Hubble dans l’intervalle de décalage 0.2 < z < 1.1.
Le relevé a observé, dans les 5 ﬁltres u*M, gM, rM, iM et zM (sur ﬁgure 3.2), 4 champs profonds
D1, D2, D3 et D4 (coordonnées reportés en 2.1) de taille 1 deg2.
La stratégie d’observation a été conçue de façon à assurer la qualité maximale des données
photométriques (les champs choisis sont caractérisés par une faible contamination des poussières
galactiques) et de disposer de données spectroscopiques pour chaque champs. Le relevé photomé-
trique principal servait pour la détection et le suivi des objets candidats. Pour l’identiﬁcation et la
détermination du décalage des SNe, du temps a été alloué sur des spectrographes de grand taille
(miroir de 8 m) : VLT, Keck I et II, Gemini Nord et Sud.
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Champ RA DEC
Temps d’observation
(heures)
D1 02 :26 :00.00 -04 :30 :00.0 289
D2 10 :00 :28.60 +02 :12 :21.00 252
D3 14 :19 :28.01 +52 :40 :41.00 285
D4 22 :15 :31.67 -17 :44 :05.00 270
Tab. 2.1.: Coordonnées équatoriales des champs observés par le relevé SNLS avec le temps d’intégration
pour chacun.
Le succès du SNLS est à attribuer à la qualité de ses données et au bon échantillonnage des
courbes de lumière, obtenu grâce au mode d’observation mis en place, la “recherche glissante”.
Celle-ci a consisté à observer à intervalles réguliers de 3 à 4 jours environ, tous les champs Deep
dans toutes les bandes passantes instrumentales. Cette stratégie permet de reconstruire la courbe
de lumière totale d’une SNIa bien qu’elle n’ait pas été détectée avant son maximum de luminosité.
Fig. 2.5.: Comparaison des jeux de filtres utilisés par le SNLS et le SDSS.
2.3.2. Le Sloan Digital Sky Survey Supernova Survey
Le Sloan Digital Sky Survey II Supernova Survey (SDSS-II SS) est l’un des trois relevés compo-
sant le projet SDSS-II (Frieman et al., 2008b). Le relevé a été conçu aﬁn de combler le manque de
données de SNeIa à décalage intermédiaire 0.05 . z . 0.35 avec un échantillon de bonne qualité
photométrique. Le relevé utilise le télescope dédié de 2.5 m situé à l’Observatoire de Apache Point
(Nouveau Mexique). La caméra équipant le télescope est constitué de 30 CCDs de 2048×2048
pixels chacun, pour un champ de vue total de 2.5 deg2 (Gunn et al., 2006). La caméra grand
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champ et le plan d’observation permettent de couvrir en permanence une bande équatoriale appe-
lée “stripe 82”, de 300 deg2 dans l’hémisphère Sud, pendant 3 mois par an et à intervalles réguliers
de 2 à 5 jours. Sur l’imageur est monté un système de ﬁltres ugriz. Le relevé a débuté en juillet
2005 et il s’est achevé en juillet 2008. Pendant la prise de données, environ 450 SNeIa ont été dé-
couvertes, identiﬁé spectroscopiquement (observations assurées par une dizaine de spectrographes)
et suivies photométriquement.
Les systèmes photométriques choisis par les deux relevés, montrés sur la ﬁgure 2.5, sont très
proches, ce qui facilite l’intercalibration des jeux de ﬁltres et la combinaison des échantillon des
deux relevés.
2.4. Les dernières mesures et les eﬀets systematiques
La dernière mesure de wX publiée par la collaboration SNLS est présentée (Conley et al., 2011).
L’intérêt de cette analyse réside dans la grande attention portée à l’identiﬁcation et au contrôle
des sources d’incertitudes systématiques.
L’analyse repose sur un échantillon de 472 SNeIa obtenu en combinant :
– 242 SNeIa du lot de données SNLS-3ans (Guy et al., 2010),
– 93 SNeIa du SDSS-II SS (Holtzman et al., 2008b),
– 14 SNeIa à très grand décalage détectées par le Hubble Space Telescope (Blakeslee et al.,
2003; Barris et al., 2004; Riess et al., 2007),
– 123 SNeIa de l’échantillon “Low-z” à faible décalage observées par diﬀérents relevés : Calán/Tololo
(Hamuy et al., 1996), CfAI (Riess et al., 1998), CfAII (Jha et al., 2006), CfAIII (Hicken et al.,
2009) et CSP (Contreras et al., 2010).
Idéalement, aﬁn de maximiser la qualité de l’échantillon et de minimiser les incertitudes systéma-
tiques, toutes les SNeIa devraient avoir été observées avec le même télescope. Cela sera possible
seulement avec la prochaine génération de grand imageurs. Comme SNLS fournit un lot de données
de taille conséquente et de bonne qualité photométrique dans la gamme de décalage du relevé, les
données ajoutées couvrent uniquement les intervalles de décalage non observés par SNLS. Parmi les
données combinées, l’échantillon à faible décalage est le plus important car il impose des contraintes
fortes sur la magnitude absolue des SNeIa et sur H0. Les données utilisées pour l’analyse ont été
sélectionnées en imposant des critères d’échantillonnage sur les courbes de lumière. En particulier
pour toutes les SNeIa, au moins une observation était requise dans la phase [-8j,+5j] autour du
pic de luminosité et également des observations multibandes. Le diagramme de Hubble obtenu à
partir de ces données est montré sur ﬁgure 2.6, où il est possible voir la couverture en décalage de
l’échantillon ﬁnal.
L’ajustement des courbes de lumière a été eﬀectué avec les deux modèles SALT2 et SiFTO, qui,
pour un Univers plat et wX constant donnent les résultats suivants :
SALT2 =
{
ΩM = 0.214
+0.072
−0.097
wX = −0.95
+0.17
−0.19
SiFTO =
{
ΩM = 0.173
+0.095
−0.098
wX = −0.85
+0.14
−0.20
,
où seules les incertitudes statistiques sont indiquées. En moyennant les deux et en considérant les
incertitudes systématiques, la valeur de l’équation d’état de l’Energie Noire mesurée est :
wX = −0.91
+0.16
−0.20(stat.)
+0.07
−0.14(sys.) .
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Fig. 2.6.: Diagramme de Hubble obtenu en combinant le lot de données SNLS-3ans avec les super-
novæ détectées par le SDSS, le HST et les relevés à bas décalage vers le rouge. Le graphe
du bas montre les résidus par rapport au meilleur ajustement sur les données. Figure extraite
de (Conley et al., 2011)
Du tableau 2.2 et des contours de conﬁance dans le plan ΩM − wX montrés sur la ﬁgure 2.7,
il est possible de déduire que le facteur limitant pour la précision de la mesure de wX est l’incer-
titude systématique, dont le poids est environ le double de l’incertitude statistique. Les sources
d’incertitudes systématiques sont d’origine instrumentale, comme la calibration des imageurs et les
eﬀets de sélection, ou proviennent de la modélisation des échantillon des SNeIa ou encore d’origine
astrophysique. Les contributions les plus importantes sont résumées par la suite.
44
2.4 Les dernières mesures et les eﬀets systematiques
0.0 0.1 0.2 0.3 0.4 0.5
Ωm
−2.0
−1.5
−1.0
−0.5
w
99.7%
99.7%99.7%
95.4%
95.4%
68.3%
68.3%
(a) Incertitudes statistiques seules
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(b) Avec les incertitudes systématiques
Fig. 2.7.: Contours de confiance dans le plan ΩM − wX. En (a) ne sont considérés que les contours
statistiques. En (b), les contours comprennent aussi les incertitudes systématiques. Figures
extraites de (Conley et al., 2011).
Source d’incertitude ΩM w
Surface relative de
l’ellipse
Statistique 0.19+0.08−0.10 −0.90
+0.16
−0.20 1
Systématique totale 0.18±0.10 −0.91+0.17−0.24 1.85
Calibration 0.191+0.095−0.104 −0.92
+0.17
−0.23 1.79
Ajustement des courbes de lumière 0.195+0.086−0.101 −0.90
+0.16
−0.20 1.02
Vitesse particulières 0.197+0.084−0.100 −0.91
+0.16
−0.20 1.03
Biais de sélection de Malquist 0.198+0.084−0.100 −0.91
+0.16
−0.20 1.07
Contamination par SNe non-Ia 0.19+0.08−0.10 −0.90
+0.16
−0.20 1
Correction pour l’extinction des
poussières de la Voie Lactée
0.196+0.084−0.100 −0.90
+0.16
−0.20 1.05
Evolution des SNe 0.185+0.088−0.099 −0.88
+0.15
−0.20 1.02
Dépendance des propriétés des SNeIa
de la galaxie hôte
0.198+0.085−0.102 −0.91
+0.16
−0.21 1.08
Tab. 2.2.: Résumé des incertitudes affectant les mesures des paramètres cosmologiques de l’analyse
SNLS-3ans. Pour chaque paramètre, sa valeur est fournie en considérant seulement l’incerti-
tude statistique, en incluant toutes les systématiques et enfin en ne considérant que l’incerti-
tude statistique et la source de systématique précisée. L’importance de chaque contribution
systématique peut être déduite de la surface relative de l’ellipse de contour en le comparant
à l’ellipse statistique normalisé à 1. Extrait de (Conley et al., 2011).
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2.4.1. L’enjeu de la calibration photométrique des relevés
La calibration photométrique d’un imageur est la la démarche qui mène du signal collecté par
les CCDs à une mesure du ﬂux physique d’un objet astronomique. Cela est fait en deux étapes :
d’abord les observations sont exprimées en un système photométrique dépendant de l’imageur et
des bandes passantes (détermination des points zéro), ensuite les mesures sont converties en ﬂux
physiques relatifs aﬁn de comparer les SNeIa à diﬀérents décalages. La démarche suivie pour la
calibration du relevé SNLS, décrite par (Regnault et al., 2009), sera présentée en détail dans le
chapitre 3.
Dans le cas des mesures des ﬂux des SNeIa, les magnitudes d’un objet sont évaluées à partir des
mesures de son ﬂux φ(λ) intégré dans des bandes spectrales instrumentales. Une bande spectrale
est une région du spectre limité grâce au ﬁltre utilisé par l’instrument. Un jeu de ﬁltres, comme les
bandes bleues représentées sur ﬁgure 2.8, déﬁnit un système photométrique.
Pour un mesure idéale des ﬂux, il faudrait que les bandes spectrales de l’imageur coïncident avec
la région de référence du spectre, représentes en rouge sur ﬁgure 2.8, pour laquelle sont déﬁnies
les magnitudes. Malheureusement, les distances astronomiques des supernovæ rendent la mesure
extrêmement compliquée. En eﬀet, à cause du décalage vers le rouge de ces objets, la zone de
référence du spectre résulte dilatée et déplacée dans le référentiel de l’imageur. Pour cela les ﬁltres
souvent ne recouvrent pas la partie du spectre que l’on souhaiterait mesurer. Par conséquent,
l’enjeu de la mesure est de reconstruire le ﬂux émis par la supernova dans la région de référence
(dans référentiel à repos) à partir du ﬂux intégré dans les bandes passantes (dans le référentiel de
l’observateur).
Il est possible de résumer le principe de la mesure dans la formule suivante, qui donne la magnitude
instrumentale de la supernova dans le ﬁltre F :
mFSN|ADU(t) = −2.5 log10
∫
φADU(λ, t)T
F
eff(λ)d(λ) + C
F
ref , (2.5)
où :
• φADU(λ,t) est le ﬂux de la supernova qui atteint l’imageur. Ses valeurs évoluent dans le temps,
• TFeff est la transmission eﬀective des bandes passantes de l’instrument,
• CFref est la magnitude de l’étoile choisie comme calibrateur de référence, dans le ﬁltre considéré.
Aﬁn d’estimer correctement mF
SN|ADU(t), il faut connaitre le ﬂux attendu pour une supernovae
dans la bande passante instrumentale au moment de la mesure. Cela implique une bonne modé-
lisation du spectre d’émission de ce type d’objets et de son évolution temporelle (avant et après
maximum de luminosité) ainsi que une bonne maitrise dans la caractérisation du système photo-
métrique de l’imageur. Enﬁn, il est nécessaire déterminer l’échelle physique absolue de la mesure,
via le choix d’une étoile-étalon.
Pour la modélisation du spectre, sont utilisés les algorithmes tels que SALT2 (Guy et al., 2007),
SiFTO (Conley et al., 2008b) ou MLCS2k2 (Jha et al., 2007b)), déjà cités précédemment. Ceux-ci
garantissent une prédiction précise de l’émission de la supernova en fonction du temps.
Les bandes passantes eﬀectives sont obtenues avec l’étude des ﬁltres et de coutes les contribu-
tions à la transmission totale de l’imageur. Une exemple de cette étude menée sur MegaCam est
présenté en §3.2.2.
L’étalonnage photométrique s’occupe enﬁn de caractériser la réponse de l’imageur et d’en corriger
les éventuelles non-uniformités qui peuvent biaiser les estimations des ﬂux. En outre, grâce à la
calibration, il est possible déﬁnir l’échelle absolue des ﬂux via la détermination des magnitudes de
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Fig. 2.8.: Le principe de mesure du flux d’une supernova Ia : spectre d’une SN Ia proche (haut) et
lontaine (bas). Les bandes verticales représentent les bandes passantes de l’imageur. Le flux
apparent de la SN est défini comme l’intégrale dans une bande passante de référence. Comme
montré sur la figure, en général la région de référence du spectre ne coïncide pas avec les
bandes passantes de l’instrument et, de plus, la même région est observée à longueurs diffé-
rentes en fonction du décalage spectral de la SN.
l’étoile de référence.
Après avoir évalué les magnitudes des SNe Ia, pour la mesure des paramètres cosmologiques,
les magnitudes des objets lointains (mesurés par des relevés comme le SNLS) sont comparées à
celles des objets proches, estimées à partir d’observations diﬀérentes. Cela correspond à mettre
en relation les ﬂux émis de la même région de références mais intégrés dans des bandes passantes
diﬀérentes, comme montré sur ﬁgure 2.8.
Dans les cas de l’analyse présentée, la contribution de l’étalonnage aux incertitudes systématiques
dérive de plusieurs facteurs :
• la détermination, pour chaque relevés, des points zéro du système photométrique associé(cf.
§3.7). Cette étape est essentielle pour construire le système de magnitudes de chaque imageur.
La comparaison entre ﬂux mesurés en systèmes de magnitudes diﬀérents contribuent de façon
non négligeable au bilan des systématiques,
• le choix de l’étoile standard primaire (cf. §3.8) qui fournit l’échelle absolue des mesure de
ﬂux des imageurs. En général, à diﬀérents relevés est associé le choix d’une même standard
spectrophotométrique, qui permet de combiner plus aisément les mesures photométriques.
Néanmoins, les incertitudes sur la détermination des couleurs de l’étoile dans les diﬀérents
système photométriques et les incertitudes sur la modélisation de sa séquence spectrale sont
un des termes dominants des systématiques,
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• enﬁn, les relevés SNLS et SDSS sont équipés d’un jeu de ﬁltres ugriz tandis que les données
des supernovæ proches observées dans le système de ﬁltres UBVRI Johnson-Cousin (UBVRI )
(Bessell, 1990). Les deux systèmes sont très diﬀérents entre eux, ce qui rend l’intercalibration
des deux jeux plutôt ardue, à tel point d’être une des déﬁs principaux de l’étalonnage.
De l’étude présentée par (Guy et al., 2010; Conley et al., 2011) émerge sans ambiguité la né-
cessité, pour l’amélioration des mesures cosmologiques futures, d’investir un grand eﬀort dans le
perfectionnement des techniques de calibration.
2.4.2. Autres eﬀets systématiques
Bien que la grande partie de l’incertitude systématique ﬁnale est attribuée à la calibration pho-
tométrique des instruments, il n’est cependant pas possible de négliger des autres contributions
dont l’impact sur la mesure des paramètres cosmologiques est moindre. Un bref aperçu des autres
sources d’incertitudes aﬀectant la mesure de wX est donné par la suite.
Comparaison entre deux algorithmes d’ajustement des courbes de lumière : SALT2 et
SiFTO
La comparaison entre les deux algorithmes d’ajustement SALT2 et SiFTO dans (Guy et al.,
2010) avait montré que les deux méthodes, entrainées dans les mêmes conditions (un échantillon
limité de SNeIa du lot SNLS-3ans) donnaient des résultats proches mais néanmoins diﬀérents pour
l’estimation de la magnitude des SNeIa, de leur couleur et du paramètre de forme, comme le montre
la ﬁgure 2.9. Ces diﬀérences sont imputables à deux facteurs. D’une part, la taille et la qualité
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Fig. 2.9.: Comparaison des paramètres résultants des ajustements SALT2 et SiFTO pour un échantillon
sélectionné de SNeIa du SNLS-3ans. Les points sont les SNeIa, les bandes grises représentent
la dispersion des distributions pour chaque intervalle de z et les bandes noires sont les incerti-
tudes sur la valeur moyenne pour chaque intervalle. La courbe rouge répresente la divergence
attendue due aux différence de modélisation des séquences spectrales en SALT2 et SiFTO.
Figures extraites de (Guy et al., 2010).
des lots de données de SNeIa sur tout l’intervalle de décalage ne sont pas encore suﬃsantes pour
discriminer entres les modèles. D’autre part, une certaine ambiguïté entre les modèles provient des
incertitudes de paramétrisation de la loi de couleur (cf. équation 2.1). L’impact ﬁnal sur les mesures
de cosmologie reste néanmoins faible, comme indiqué au tableau 2.2.
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Eﬀet de sélection
L’eﬀet de sélection est connu aussi comme “biais de Malquist”. L’eﬃcacité de détection est
limitée par la sensibilité des instruments qui amène à sélectionner de préférence les objets les plus
brillants quand les observations sont proches de la limite de détection en ﬂux. Dans les relevés de
SNeIa, cela implique une augmentation de la luminosité moyenne des objets en fonction du décalage
vers le rouge, ce qui peut aﬀecter les paramètres de l’ajustement du diagramme de Hubble. L’eﬀet
est en partie limité par la faible dispersion des valeurs de magnitude de ces objets.
Par ailleurs, un problème de sélection provient du fait que le lot de données à faibles décalage
est composé d’objets provenant d’observations réalisées par des instruments diﬀérents, ce qui rend
diﬃcile d’en connaître les conditions d’observation.
Dans l’étude de (Conley et al., 2011), à chaque échantillon fut appliqué un facteur correctif
pour le biais de Malquist avant toute combinaison des données, après une simulation Monte-Carlo
des eﬀets de sélection. Les incertitudes reliées à ces corrections sont prises en compte dans les
systématiques car malgré les corrections, cet eﬀet est un des plus important après l’étalonnage
photométriques et la relation entre les SNeIa et leur galaxies hôtes. En particulier, l’incertitude de
80% sur les paramètres cosmologiques due à la sélection est attribuée à l’échantillon Low-z pour
lequel les eﬀets de détection sont beaucoup moins bien caractérisés.
Eﬀets de contamination
Les SNeIa utilisées pour l’analyse ont toutes été identiﬁées à partir de données spectroscopiques.
Par conséquent, la contamination de l’échantillon par des SNe d’autre type devrait être minimale.
Malgré cela, de fausses identiﬁcations sont possibles, surtout à grand z , à cause du faible rapport
signal sur bruit des spectres. Les SNe qui peuvent être mal identiﬁées sont les SNe Ib/c, qui sont
plus brillantes que les autres SNe gravitationnelles et dont les spectres sont pour certaines phases
diﬃcilement distinguables des spectres de type Ia.
La contamination prédite (de façon très conservatrice) pour cet échantillon est de 0% à faible
z et augmente jusqu’à environ 10% pour z = 0.9. Les eﬀets de contamination pour le lot de
données SNLS-3ans sont très faibles, mais il est importante de prendre en compte ce type d’erreurs
systématiques, surtout en vue des futurs grand relevés. En eﬀet, en raison de leur statistique trop
élevée, l’identiﬁcation spectroscopique ne sera pas assurée pour tous les objets et le typage des
SNe s’appuiera sur des méthodes photométriques moins précises.
Eﬀets d’évolution et de dépendance environnementale
La possibilité d’une variabilité des SNeIa en fonction du décalage vers le rouge reste une question
ouverte. En eﬀet, bien que les SNeIa à faible et à grand z montrent des propriétés spectrophotomé-
triques similaires, l’hypothèse d’une évolution dans la composition chimique ou dans la metallicité
de ces objets est tout à fait justiﬁable en considérant l’évolution de la population stellaire des
galaxies hôtes. L’évolution des SNeIa pourrait donc avoir un impact sur la cosmologie. Plusieurs
études ont cherché à déterminer de possibles dépendances des caractéristiques des galaxies hôtes,
comme leur morphologie, leur taux de formation stellaire ou encore leur metallicité.
Les études présentées dans (Sullivan et al., 2006) et (Sullivan et al., 2010) ont démontré que
l’environnement inﬂuence les propriétés des SNeIa. En particulier, d’après (Sullivan et al., 2010),
les SNeIa explosant dans les galaxies les plus massives et à bas taux de formation stellaires sont plus
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brillantes et plus bleues. Ces eﬀets ont des conséquences sur l’évaluation des paramètres cosmolo-
giques, car ils aﬀectent la valeur de la magnitude absolue. En particulier, l’impact sur la précision
des mesures est du même ordre que celui de l’incertitude statistique. Pour l’analyse présentée
dans (Conley et al., 2011), plusieurs sous-groupes ont été distingués dans l’échantillon total en
fonction des propriétés de la galaxie hôte, en permettant la variation du paramètre M de l’équa-
tion 2.3 en fonction du sous-groupe, de façon à minimiser l’inﬂuence sur la mesure cosmologique.
En outre, la relation entre les valeurs moyennes des paramètres globaux α et β (cf. équation 2.3)
et le décalage a été considérée, en divisant l’échantillon des SNeIa en sous-échantillons par intervalle
de z . Cela permet de tenir compte d’une éventuelle évolution de la couleur et de la forme des courbes
de lumière en fonction de z . Les résultats de l’étude sont montrés sur la ﬁgure 2.10. Les relations
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Fig. 2.10.: Evolution des paramètres α et β en fonction du décalage après combinaison des ajustement
des courbes de lumière SiFTO/SALT2. Les lignes représentent les valeurs des deux para-
mètres obtenues par le meilleur ajustement sur les données (au moment de la détermination
des paramètres cosmologiques). Les points sont les valeurs moyennes de α et β (évaluées
en fixant la cosmologie) pour chaque intervalle de décalage. Enfin, la ligne pointillée est le
meilleur ajustement sur les points. Figures extraites de (Conley et al., 2011)
trouvées, en moyennant les valeurs obtenues par SiFTO et SALT2, sont :
dα
dz
= 0.021± 0.070
dβ
dz
= 0.588± 0.400 .
Les résultats sont compatibles avec une absence d’évolution. Néanmoins les incertitudes sur les
ajustement de la ﬁgure 2.10 sont inclus dans le bilan des systématiques aﬀectant la mesure de wX.
2.5. La prochaine génération de relevés
Aﬁn de contraindre eﬃcacement l’équation d’état de l’Energie Noire, la prochaine génération de
relevés devra répondre à plusieurs exigences :
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– l’augmentation de la statistique des échantillons,
– une bonne couverture en décalage aﬁn de pouvoir mesurer une éventuelle évolution de wX,
– la minimisation des incertitudes systématiques.
Pour répondre à ces exigences, il est nécessaire de concevoir de grands télescopes pour les relevés
basés au sol ou des missions spatiales. Les projets visent donc à mettre en place une approche
multisondes, avec de grands instruments adaptés aux observations des supernoæ, des oscillations
acoustiques, des galaxies ainsi que des lentilles gravitationnelles. Deux projets sont ic brièvement
présentés, un relevé basé au sol et une mission spatiale, qui dans la prochaine décennie seront les
principaux acteurs dans le domaine de la cosmologie observationnelle.
LSST : Large Synoptic Sky Survey
Le relevé LSST (LSST Science Collaborations et al., 2009) est un projet pour la réalisation d’un
grand télescope au sol qui prendra la suite des programmes de grand succès SDSS et SNLS.
L’imageur grand champ a été conçu pour répondre aux attentes imposées par un programme de
recherche généraliste qui s’étale sur plusieurs domaines de l’astrophysique : de la physique solaire aux
études dédiées à l’Energie Noire, en particulier les BAO, les SNeIa et les lentilles gravitationnelles.
Le grand télescope sera installé au Chili et il sondera à partir de 2019 20000 deg2 du ciel austral
en l’espace de 3 nuits dans 6 bandes photométriques ugrizy couvrant l’intervalle 3200 Å < λ <
11000 Å. Le télescope sera équipé par un miroir correcteur grand champ à convergence rapide
composé par trois lentilles et trois miroirs dont le primaire de diamètre 8.4 m. La caméra - le cœur
de l’imageur - composée de plus de 3 milliards de pixels pour une taille totale d’environ 1 m de
diamètre, sera la plus grande jamais réalisée.
Un tel instrument garantit une qualité photométrique des observations sans précédent et aussi
un échantillon statistique de très grande taille. Le volume de ciel couvert par le relevé et le grand
nombre d’objets détectés sont tels que l’incertitude statistique sur la mesure de l’équation d’état de
l’Energie Noire sera inférieure à 1%. La fréquence d’enregistrement des images sera très soutenue,
ce qui permettra d’acquérir environ 800 poses par nuit. A la ﬁn des dix ans de relevés, il est prévu
que environ 2.500.000 SNeIa auront été détectées et suivies dans un intervalle 0.45 < z < 1.4.
La grande taille de l’échantillon d’ objets candidats obligera à abandonner l’approche traditionnelle
d’identiﬁcation spectroscopique pour mettre en place de nouvelle méthodes photométriques.
Euclid
Euclid (Laureijs et al., 2011) est le projet d’une mission spatiale de l’ESA (European Space
Agency) dont le lancement est prévu entre 2017 et 2020. Elle sera dédiée principalement à l’étude
de l’Energie Noire via l’observation des amas de galaxies et des lentilles gravitationnelles.
L’instrument consiste en un miroir 1.2 m qui transmet la lumière à deux imageurs via un di-
chroïque. En sortie de la pupille, la lumière réﬂéchie est orientée vers l’imageur optique VIS, couvrant
le spectre 5500 Å < λ < 9200 Å (ﬁltres RIZ), tandis que la lumière transmise sera enregistrée
par l’imageur infrarouge NISP qui contiendra un spectromètre et un système photométrique de
trois bandes passantes (ﬁltres YJH), couvrant globalement le spectre 9200 Å < λ < 20000 Å. Les
deux instruments couvriront un champ de vue de 0.54 deg2. Le relevé prévoit deux programmes
d’observation du ciel extragalactique, un programme Wide qui sondera 15000 deg2 de ciel et un
programme Deep de 40 deg2 à échéance mensuelle.
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Bien que le relevé soit optimisé pour l’étude des grandes structures, sa composante Deep est
adapté à détection des SNeIa. Il a été en eﬀet démontré la dispersion intrinsèque du diagramme
de Hubble est plus faible dans la bande I du référentiel au repos que dans la bande B. C’est
pourquoi l’instrument NISP peut être utilisé pour l’étude des SNeIa. L’imageur infrarouge permettra
d’obtenir les courbes de lumière, les couleurs et les données spectroscopiques pour environ 3000
objets de 0.2 < z < 1.2. Euclid sera le premier programme spatial de recherche des SNeIa dans
l’infrarouge. La précision attendue sur la mesure des paramètres de l’évolution de l’équation d’état
w(a) = w0 + wa(1− a) est de 0.02 pour w0 et de 0.1 pour wa.
2.6. Conclusions
La nature de l’Energie Noire est la grande énigme à résoudre par la cosmologie observationnelle
via des mesures de plus en plus précise de son équation d’état. Plusieurs sondes sont sensibles à
nature physique de ce ﬂuide mais les SNeIa ont fourni à ce jour les contraintes les plus fortes sur
le paramètre wX. L’extrême luminosité de ces objets et leur remarquable homogénéité en font les
estimateurs de distance les plus précis.
Depuis les observations de SNeIa qui ont mené en 1998 à la découverte de l’expansion accélérée
de l’Univers, plusieurs relevés ont observé le ciel aﬁn de détecter un nombre conséquent d’objets
pour peupler le diagramme de Hubble en la gamme entière de décalage z . La taille des échantillon
de SNeIa à disposition aujourd’hui est telle que désormais, pour la majeure partie des relevés,
l’impact de l’incertitude statistique est désormais inférieur à celui des eﬀets systématiques. Un
eﬀort important a été investi par la collaboration SNLS dans l’identiﬁcation puis dans le contrôle
de ces incertitudes aﬁn d’obtenir une mesure de wX aﬀectée par des incertitudes systématiques
et statistiques inférieures à 10%. Parmi les contributions les plus importantes aux incertitudes
systématiques, celle due à la calibration photométrique des imageurs est dominante.
Grâce aux relevés de prochaine génération, la statistique des SNeIa connues sera multiplié d’un
facteur au moins 10, et, par conséquent, l’incertitude associé diminuera de façon drastique. La
qualité photométrique des observations garantie par un instrument tel que LSST fait de l’étalonnage
de l’imageur un véritable déﬁ. L’amélioration de l’étalonnage des imageurs doit atteindre le niveau
de 1% dans toutes les bandes instrumentales, grâce à des techniques de plus en plus précises de
calibration stellaire et au développement d’instruments dédies (cf. chapitre 4).
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3.1 Le Télescope Canada-France-Hawaii
Ce chapitre est dédié à la description de l’imageur MegaPrime qui est installé au foyer primaire
du télescope Canada-France-Hawaii Telescope (CFHT). Dans le dôme de ce télescope a été installé
le prototype SNDice (chapitre 4), un instrument conçu pour l’étalonnage cet imageur. Il est donc
d’importance cruciale connaître la struc ture et les caractéristiques de ce dernier pour les études
documentés dans la suite de ce travail.
Pour cela, le télescope Canada-France-Hawaii sera d’abord décrit brièvement (cf. §3.1), puis les
diﬀérentes parties qui le composent l’imageur MegaCam et ses performances seront présentées
(cf. §3.2 et suivants). Ensuite, nous aborderont les étape principales du traitement des images
enregistrées par le télescope. Celui-ci est fait à l’aide de Elixir, un logiciel dédié à la prècalibration
des images qui ensuite sont mises à disposition des utilisateurs du télescope. La dernier partie du
chapitre est consacrée à la description de l’étalonnage photométrique de MegaCam (cf. §3.6 et
suivants).
3.1. Le Télescope Canada-France-Hawaii
L’observatoire Canada-France-Hawaii (CFH), opérationnel depuis 1979, est situé sur l’île d’Ha-
waii, sur le sommet du volcan Mauna Kea à 4200 m d’altitude. Le CFHT, montré sur la ﬁgure
3.1(b), est un télescope de 3.6 m de diamètre qui observe dans les longueurs d’onde de l’optique et
de l’infrarouge. Ce site a été choisi par plusieurs observatoires (voir ﬁgure 3.1(a)) pour ses carac-
téristiques climatiques : un seeing très bon et une hygrométrie minimale qui permettent d’exploiter
un grand nombre de nuits claires par année.
(a) Les observatoires sur le sommet de Mauna Kea. (b) Le télescope CFHT
Fig. 3.1.: Le site de Mauna Kea, sur l’île d’Hawaii qui accueille des dizaines de télescopes, (a). La coupole
du télescope Canada-France-Hawaii, (b). L’imageur MegaPrime est visible de l’ouverture.
Quatre instruments occupent tour à tour son foyer primaire :
• ESPaDOnS : ESPaDOnS (Echelle SpectroPolarimetric Device for the Observation of Stars)
est un spectrographe et un spectropolarimètre à haute résolution conçu pour obtenir, avec
une seule pose, un spectre complet dans le domaine des longueurs d’onde optiques (de 370 à
1050 nm). L’instrument est caractérisé par une résolution spectrale R = λ∆λ variant de 68000
à 81000, selon que l’instrument est utilisé comme sprectropolarimètre ou spectromètre.
• WIRCam : WIRCam (Wide-ﬁeld InfraRed Camera) est un imageur grand champ qui observe
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dans le proche infrarouge. Il est en fonctionnement depuis novembre 2005. Sa caméra est
constituée de 2048 × 2048 pixels groupés en 4 CCDs, couvrant ainsi un champ de vue de
20 minutes d’arc carrées. La résolution angulaire est de 0.3 seconde d’arc par pixel. WIR-
Cam possède une mosaïque parmi les plus grandes jamais construites pour l’astronomie dans
l’infrarouge.
• KIR : KIR (1k × 1k IR) est un imageur à haute résolution dans l’infrarouge (λ entre 7000 Å et
25000 Å). Son plan focal est formé de 1024 × 1024 pixels pour un champ de vue total de
36 × 36 secondes d’arc (avec résolution angulaire de 0.0348 seconde d’arc par pixel).
• MegaCam : MegaCam est un imageur optique grand champ qui a vu sa première lumière au
CFHT en janvier 2003. Cet instrument, dont nous allons parler par la suite dans la section
3.2, a été utilisé pour le relevé SNLS et par le prises de données avec l’instrument SNDice.
3.2. MegaCam
L’imageur MegaCam occupe le foyer primaire du CFHT et permet d’explorer environ 1 degré
carré de ciel dans le visible. Les composantes principales de l’instrument sont :
• un correcteur grand champ (en anglais wide-field corrector -WFC) §3.2.1 permettant d’avoir
un grand champ de vue en gardant une bonne qualité d’image (cf. §3.4). Plus précisément,
le champ total observé est de 0.92 deg2, une taille considérable, égale à 4 fois le diamètre
apparent de la Lune,
• un système de ﬁltres interférométriques (u*M gM rM iM zM) couvrant la gamme de longueur
d’onde entre 330 et 1000 nm (§3.2.2),
• une unité de stabilisation d’image (en anglais image stabilizing unit - ISU), constituée d’une
lame de verre qui est placée devant la caméra. Elle peut être inclinée d’un petit angle (de l’ordre
de 1-2 secondes d’arc) proportionnel au déplacement de l’image par rapport au centre du plan
focal, permettant ainsi d’en corriger la position. Ce mécanisme est utilisé pour compenser la
dégradation des images due à la convection dans la coupole,
• le plan focal composé de 36 CCDs, décrit en §3.2.4.
Nous allons par la suite décrire plus en détail chacun de ces éléments.
3.2.1. Le correcteur grand champ
Comme le miroir primaire parabolique à lui seul ne peut assurer une bonne qualité d’image sur
l’intégralité du champ de vue, aﬁn de minimiser les aberrations optiques, un correcteur de champ
a été installé devant la caméra. Le correcteur est constitué de 4 lentilles sphériques de diamètre
variable entre 81 cm (première lentille) et 50 cm (dernière lentille devant les CCDs), montrées
sur ﬁgure 6.8. Le quadruplet de lentilles ramène la focale du système à f /4.2, ce qui permet
d’obtenir une résolution de 72 µm par seconde d’arc (correspondant à une résolution angulaire de
0.185 seconde d’arc par pixel). Le WFC a été dessiné au HIA (Victoria, Canada) et les lentilles
ont été fabriquées par l’entreprise SAGEM/REOSC qui s’est occupée aussi de la construction
de la structure mécanique de soutien du correcteur (qui pèse 660 kg) et du traitement optique
anti-réﬂéxion (en anglais coating) des lentilles. Les lentilles sont en verre BSL7-Y. Ce matériau a
comme avantage d’augmenter la transmission dans l’ultraviolet. Le design du correcteur de champ
a été optimisé pour atteindre le conﬁnement de 80% de l’énergie d’une source ponctuelle dans un
diamétre inférieur à 0.3 seconde d’arc (environ deux pixels) dans toutes les bandes du u*M au zM
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sur presque tout le champ de vue.
Nous verrons, dans le chapitre 7, que l’utilisation d’un correcteur grand champ entraine une série
de problèmes reliés à la diﬀusion et à la réﬂexion de la lumière qui atteint la plan focal via des
chemins secondaires.
3.2.2. Le système de ﬁltres
MegaCam est équipée d’un jeu de 5 ﬁltres interférométriques standards qui sont disposés devant
le plan focal : u*M, gM, rM, iM et zM. Le choix de ce type de ﬁltres garantit que la lumière non
transmise est réﬂéchie. Etant donné les distances cosmologiques des supernovæ observées par
SNLS, seulement les bandes passantes gM, r M, i M et zM sont utilisées par le relevé. Comme
MegaCam est montée au foyer primaire du télescope, les ﬁltres sont de grande taille (de forme
carrée ayant des cotés d’environ 30 cm) et ils couvrent le plan focal entier. Les ﬁltres sont logés
dans un mécanisme à juke-box qui peut contenir jusqu’à 8 ﬁltres. L’opération de changement des
ﬁltres est automatisée. Cette étape est eﬀectuée en environ 2 minutes, un intervalle relativement
longue à détriment du temps d’observation.
Comme les coatings ne recouvrent pas les surfaces des ﬁltres de façon homogène, leur trans-
mission dépend fortement de la position d’incidence de la lumière sur le ﬁltre. La variation de la
transmission suit un motif radial du centre (position de référence) aux bords. Par ailleurs, les ﬁltres
MegaCam sont de type interférométrique. Par conséquent, leur transmission dépend de l’angle d’in-
cidence de la lumière par rapport à la normale à la surface. Cette dépendance a pu être modélisée
(Regnault et al., 2009) grâce aux mesures faites par l’équipe technique du CFHT. La courbe de
transmission de chaque ﬁltre a été mesurée à une douzaine de positions diﬀérentes, toutes sur
les bords des ﬁltres, en variant les angles d’incidence par rapport à la normale de 0◦, 2◦, 4◦ et
6◦. La dépendance angulaire de la transmission, obtenue à partir de ce lot de données, peut être
approximée par un décalage de longueur d’onde à incidence normale :
T(λ, θ) = T
[
λ
(
1−
sin2θ
n2
)−1/2
, θ = 0
]
, (3.1)
où n est l’indice de réfraction et θ l’angle d’incidence par rapport à la normale. Les indices de
réfraction des verres ont été déterminés au cours de la caractérisation des ﬁltres. Ils sont évalués
à 1.80, 1.70, 1.80, 1.60 et 1.50 respectivement pour les bandes u*M, gM, rM, iM et zM, chaque
valeur étant aﬀectée par une incertitude de 0.1.
Cette dépendance angulaire a pour conséquence un décalage vers le bleu de la longueur d’onde
centrale des ﬁltres et une variation de la transmission en fonction de la position sur le plan focal. Le
décalage de longueur d’onde peut causer des eﬀets de l’ordre de quelques 1%. La dépendance de la
position d’incidence sur le ﬁltre a été déterminée après interpolation des données du CFHT avec les
mesures eﬀectuées lors de la construction des ﬁltres (par l’entreprise productrice SAGEM/REOSC).
Pour chaque ﬁltre sont ainsi obtenues des courbes de transmission mesurées à diﬀérentes positions
radiales avec incidence normale à la surface. La variation de la transmission en fonction de la
distance du centre est très proche d’un motif radial parfait.
En juin 2007, le ﬁltre iM fut accidentellement cassé et donc remplacé en octobre 2007 par un
nouveau ﬁltre i2 fourni par Barr Associates. Les caractéristiques de ce ﬁltre diﬀèrent sensiblement
de celle du ﬁltre i’ original, une étude de calibration spéciﬁque a donc été entreprise, documenté
en (Betoule et al., 2012).
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Fig. 3.2.: La transmission effective du système des filtres de MegaCam (u*M gM rM iM zM) comparés
au système de filtres standards UBRVI. La transmission des filtres, estimée pour la position
de référence au centre du plan focal, est normalisée et les longueurs d’onde sont celles d’un
référentiel rest-frame. Dans ce cas, pour MegaCam, les filtres représentés sont les bandes
passantes effectives pour une position d’incidence centrale au plan focal, obtenues grâce à
3.2.
La modélisation des ﬁltres n’est pas suﬃsante à déterminer la transmission totale de l’imageur
Teff(λ,~x) qui est déterminée par plusieurs contributions qui s’ajoutent à la transmission nominale
de chaque ﬁltre. La courbe de transmission ﬁnale pour chaque bande passante qui tient en compte
tous les eﬀets est appelée “transmission eﬀective” :
Teff(λ,~x) = Tf(λ,~x)× T0(λ)× Tatm(λ)× Rm(λ)× ε(λ) , (3.2)
où :
– Tf représente la fonction décrivant la transmission des ﬁltres en fonction de la longueur d’onde
incidente et de la position d’incidence sur le ﬁltre. La fonction est intégrée sur l’acceptance
angulaire totale du télescope ;
– T0 est la transmission des lentilles de l’optique de l’imageur et de la fenêtre qui se trouve
devant les CCDs ;
– Tatm(λ) est la contribution due à la transmission de l’atmosphère ;
– Rm est le terme qui tient compte de la réﬂectivité du miroir primaire ;
– ε(λ) est l’eﬃcacité quantique moyenne des CCDs qui équipent la caméra.
Les courbes de transmission eﬀective des cinq bandes passantes, calculées grâce à 3.2, sont mon-
trées sur ﬁgure 3.2 comparées au système de ﬁltres Johnson-Cousin UBVRI (Bessell, 1990), utilisé
traditionnellement par plusieurs relevés observant des SNeIa à faible décalage. Ces courbes valent
dans le cas où l’incidence de la lumière est normale au centre du ﬁltre.
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3.2.3. L’obturateur
Dans la structure circulaire qui soutient les ﬁltres et les CCDs, voir ﬁgure 3.3(b), est monté
l’obturateur (en anglais shutter). Celui-ci est un demi-disque de diamètre 1 m qui tourne toujours
dans le même sens en couvrant et exposant en alternance la mosaïque des CCDs. Son mouvement
se fait à vitesse constante aﬁn d’assurer l’uniformité de l’illumination sur la caméra entière.
Au moment de sa construction au CEA, l’obturateur garantissait une illumination uniforme sur
99% de la surface pour une pose de 1 s, et la précision du senseur de temps était de 0.003 s.
Comme cette composante mécanique est sujette à des gros eﬀorts, en 2005, ont été eﬀectuées
des vériﬁcations de son bon fonctionnement. A cette occasion, ont été faits des tests sur l’uniformité
pour des poses plus longues, en comparant des temps d’exposition de 1, 2, 3 et 5 s. La rapport
des ﬂux des poses longues de 3 et 5 s est complètement plat. En revanche, quand des poses de 2 s
et 3 s sont comparées, il apparait un gradient faible (environ 3% du ﬂux) entre le coin supérieur
droit et celui inférieur gauche de la caméra. La valeur de ce gradient atteint 1% quand on considère
le rapport entre une pose de 1 s et une de 5 s. Le motif reﬂète le mouvement de l’obturateur.
Cet eﬀet de non-uniformité des poses courtes est dû à la vitesse de passage de l’obturateur sur
la mosaïque qui n’est pas parfaitement constante à cause de son inertie. Le résultat est que une
partie de la caméra est plus exposée. Cette diﬀérence d’éclairage devient négligeable pour des poses
longues pour lesquelles les ﬂux enregistrés sont importants.
Aﬁn de contrôler régulièrement la vitesse du mouvement du demi-disque, un senseur, monté sur
le rail, permet de vériﬁer que le temps d’exposition est exact à 1%.
Sur la surface supérieure du shutter est installée une source de lumière de calibration composée
par 26 LEDs. Ce réseau assure une illumination quasi-plate des CCDs qui sert à en suivre les
performances au cour de la période d’observation.
3.2.4. Le plan focal MegaCam
La caméra MegaCam (Boulade et al., 2003) a été conçue pour les études dans diﬀérents do-
maines tels que l’évolution des galaxies, la formation des structures à grande échelle et la mesure
de l’équation d’état de l’Energie Noire. MegaCam permet d’eﬀectuer un relevé multi-bandes grand
et profond adapté à plusieurs cas scientiﬁques. Ses caractéristiques techniques sont résumées dans
la table 3.1.
L’instrument, montré en ﬁgure 3.3(a), a été construit par le Commissariat à l’Energie Atomique
(CEA) de Saclay. La caméra est constituée par 36 CCDs produits par la compagnie E2V 1, or-
ganisés en 4 rangées. Quatre CCDs supplémentaires de remplacement ont été montés autour du
plan focal, couverts par le juke-box des ﬁltres. Chaque CCD est composé de 2048 × 4612 pixels
ayant chacun une surface de 13.5 µm × 13.5 µm et caractérisés par une résolution angulaire de
0.185 arcsec/pixel. Les signaux collectés par chaque CCD sont lus par deux ampliﬁcateurs (au total
72 ampliﬁcateurs pour l’ensemble du plan focal) qui enregistrent les charges déposées sur 340 mil-
lions de pixels en seulement 35 secondes. La numérisation de chaque ampliﬁcateur est réalisée par
un ADC (Analog to Digital Converter) 2 à 16 bits.
Le plan focal est maintenu à une température de fonctionnement de -120 ◦C aﬁn de minimiser
1. http://www.e2v.com
2. Analog to Digital Converter ou Convertisseur analogique-numérique est un montage électronique dont la fonc-
tion est de générer à partir d’une valeur analogique, une valeur numérique (codée sur plusieurs bits), proportionnelle
à la valeur analogique entrée
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(a) Mosaïque de MegaCam (b) Structure circulaire de soutien
Fig. 3.3.: Sur la figure (a) sont montrées les CCDs de MegaCam, les 36 CCDs réellement utilisés plus
les 4 de remplacement. La structure circulaire de soutien mécanique des filtres, de la mosaïque
et de l’obturateur est représentée sur la figure (b). Celle-ci est connue aussi avec le nom de
“Camembert” à cause de sa forme.
le courant d’oscurite de la caméra. La température est mantenue constante grâce à un cryostat
dans lequel est placé l’ensemble de la caméra.
Entre la structure circulaire de soutien, 3.3(b), et la mosaïque, est placé un mécanisme per-
mettant l’ajustement des CCDs aﬁn que ceux-ci forment une surface plane. L’ajustement ﬁn est
assuré en utilisant trois vis micrométriques positionnées de manière à former des angles de 120◦
les unes par rapport aux autres. Celles-ci peuvent déplacer les CCDs de maximum 3.5 µm avec une
précision de 0.5 µm.
Nombre de CCDs 4 × 9
Nombre de pixels par CCD 2048 × 4612
Surface d’un pixel 13.5 × 13.5 µm
Champ de vue 0.96 × 0.94 deg2
Limite de saturation du pixel 65536 ADU (∼ 110000 e−)
Pourcentage de surface active de la mosaïque 93 %
Gain nominal des ampliﬁcateurs 1.67 e−/ADU
Dispersion des valeurs de gain 0.2 e−/ADU
Bruit électronique 5 e−/pixel
Temps de lecture 35 s
Température de fonctionnement -120 ◦ C
Tab. 3.1.: Résumé des caractéristiques techniques de MegaCam.
Les CCDs
L’avènement des CCDs (Charge-Coupled Device ou capteur photographique) fut un tournant
pour l’astronomie faite avec des imageurs grand champ. Les grandes mosaïques garantissent la
linéarité de la réponse, une bonne eﬃcacité, la sensibilité sur une vaste gamme de longueurs d’onde
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et la lecture rapide des signaux. Par rapport aux CCDs en commerce, les CCDs utilisés en astronomie
doivent pouvoir détecter des ﬂux très faibles. Pour cela, le niveau de bruit doit être limité à quelques
électrons par pixel sur le temps de l’exposition.
Le CCD est un composant électronique photosensible servant à convertir des photons en un
signal analogique. Ce signal est ensuite ampliﬁé et numérisé par un ADC pour enﬁn obtenir une
image numérique. Chaque CCD est composé par une matrice de pixels à niveau desquels se fait le
processus d’acquisition du signal. Les photons provenants de la source lumineuse interagissent avec
le substrat semi-conducteur, en créant des paires électron-trou par eﬀet photoélectrique. Dans
le domaine visible et proche infra-rouge, les détecteurs sont basés sur un strate de silicium. Ce
matériau est caractérisé par un gap de 1.12 eV limitant la longueur d’onde maximale absorbée à
une valeur autour de 1100 Å. Le nombre de photoélectrons collectés est proportionnel à la quantité
de lumière reçue via le facteur de “eﬃcacité de conversion” ou “eﬃcacité quantique” ε. Cette
quantité varie en fonction de la longueur d’onde incidente. Pour fournir un exemple, l’eﬃcacité
quantique, au moment de la production, des CCDs qui équipent MegaCam est montrée sur la
ﬁgure 3.4. Les électrons et les trous ensuite dérivent sous l’inﬂuence du champs électrique vers les
faces opposées, dont une est composée des pixels d’où le signal est récolté.
Fig. 3.4.: Efficacité quantique des CCDs de MegaCam en fonction de l’énergie du photon incident. La
chute dans le proche infra-rouge détermine la limite haute en longueur d’onde pour l’imageur.
Pour MegaCam, il a été choisi d’équiper le plan focal de 36 CCDs de type E2V CCD42-90
éclairés par l’arrière (back-illuminated). Cette technologie favorise l’absorption des photons plus
bleus. Au même temps, pour que les charges créées à l’arrière du CCD dérivent correctement vers les
électrodes, ce type de CCD est plutôt mince, environ 15 µm. Cet épaisseur devient insuﬃsante pour
absorber les photons les plus rouges (pour un γ de λ = 10000 Å, l’épaisseur est d’environ 100 µm
dans le silicium). Par conséquence, une grande partie de ces photons n’est pas absorbée et donne
vie à un phénomène de franges d’interférence gênant pour la détection des objets astronomiques
sur les images (cf. 3.3).
Les CCDs de la mosaïque sont organisées comme montré sur ﬁgure 3.6(a) : la région “morte”
entre les colonnes constitue un gap de 6 sec. d’arc, le gap entre la première et la deuxième rangée
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et celui entre la troisième et la quatrième s’élève à 31 sec. d’arc.
La formation du signal
Une fois l’exposition des CCDs terminée, un système d’horloges permet de décaler l’ensemble des
lignes de pixels simultanément, en déplaçant progressivement les charges, voir ﬁgure 3.5. Chaque
ligne arrive à son tour à la ligne du registre à décalage où les colonnes sont faites glisser par le même
mécanisme pour envoyer successivement chaque pixel sur le registre de lecture des ampliﬁcateurs.
Après la dérive, le nombre d’électrons déposé sur chaque pixel est ensuite ampliﬁé et leur charge,
lors de la lecture, est convertie en tension et échantillonnée par un ADC. L’ADC permet la numé-
risation du signal en sortie. Son intensité est exprimée en unités de comptage d’ADC, ou ADUs
(Analogic Digital Unit). Le signal ﬁnal peut être exprimé comme :
gNADU = Ne− = εNγ , (3.3)
où ε est l’eﬃcacité du CCD et Nγ le nombre de photons incidents. Cette relation relie le nombre
d’électrons Ne− de conversion avec le signal numérique sortant, via le paramètre g qui désigne le
gain de la chaine électronique de lecture. Ce facteur tient en compte surtout des caractéristiques
des ampliﬁcateurs.
Fig. 3.5.: Schéma d’une CCD et du processus de lecture des charges collectées.
Dans le cas où le plan focal est illuminé de façon uniforme, les valeurs de ﬂux de pixel à pixel
peuvent néanmoins être diﬀérentes. Cela est dû :
• aux variations des valeurs des eﬃcacités quantiques entre CCDs voisins, pour des pixels qui se
trouvent au bord du CCD,
• aux variations de gain entre ampliﬁcateurs, si les signaux de le même CCD sont lus par ampli-
ﬁcateurs diﬀérents,
• aux diﬀérentes valeurs de piédestal P(i,j), une constante (en coups d’ADC) caractéristique de
chaque pixel (i,j) qui s’ajoute à la mesure du ﬂux,
• aux imperfections du système optique du télescope, par exemple la variation de la taille de
l’angle solide sous-tendu par chaque pixel sur le ciel (variation radiale centre-bord).
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Pour résumer, pour un pixel de coordonnées (i,j) dans un CCD, à partir de 3.3 son ﬂux peut être
exprimé comme :
ΦADU(i,j) =
ε(i,j)Φ
γ
(i,j)
gampli
+ P(i,j) . (3.4)
Aﬁn d’avoir une quantité proportionnelle au ﬂux réel de photons collectés par le pixel, il faut
corriger les non-uniformités causées par l’électronique et soustraire le piédestal. Pour ce faire, il est
nécessaire un outil de traitement des images brutes (cf. §3.3).
3.3. Signatures instrumentales – pré-traitement des images
Les étapes de réduction des images brutes, détaillées dans les sections suivantes, ont comme
but de les corriger des eﬀets principaux d’hétérogénéité. A la ﬁn du traitement, les images de
science sont prêtes pour l’étalonnage préliminaire à la détermination des ﬂux physiques des objets
observés. L’eﬃcacité de détection des sources lumineuses présentes sur une image dépend de
plusieurs facteurs. Toute sorte de bruit aﬀectant l’image est nuisible quand les objets recherchés
sont à faible ﬂux où à grands décalages spectraux et leur signal peut être noyé dans le fond de
ciel. Le traitement des images a comme but d’éliminer ces contributions aﬁn d’obtenir des images
pleinement exploitables.
Pour ce faire, au CFHT, il a été développé un outil de réduction des images, appelé Elixir
(Magnier & Cuillandre, 2004). Il fournit à tout utilisateur des caméras grand-champ montées sur
le télescope un moyen d’avoit des images de bonne qualité photométrique. Celles-ci sont corrigées
pour la pluspart des eﬀets instrumentaux qui aﬀectent la mesure du ﬂux réel dans chaque pixel. Ce
système oﬀre trois services principaux :
• un contrôle en temps réel de la qualité d’image,
• des images de champ plat (en anglais flat field) à la ﬁn de chaque prise de données pour la
calibration photométrique. Les images de champ plat sont des poses prises avec un éclairage
uniforme qui servent pour homogénéiser la réponse de l’imageur (cf. §3.3.3),
• un traitement préliminaire des images avant la distribution des données permettant la détection
des objets. Ceci donne aussi une estimation de leur ﬂux en utilisant le logiciel SExtractor
(Bertin & Arnouts, 1996), ainsi que une solution astrométrique précise, (cf. §3.3.4).
Nous allons détailler comment les routines Elixir s’appliquent aux images MegaCam.
3.3.1. Ordonnancement des pixels
Pour chaque pose du télescope, 72 images brutes sont produites (une pour chaque ampliﬁcateur)
en format FITS 3. La première étape du traitement des images consiste à réorganiser les pixels des
images brutes de manière à raccorder les images de deux ampliﬁcateurs voisins pour obtenir l’image
d’un CCD entier. A la ﬁn de ce réaménagement, pour chaque CCD est fourni une image de 2048
× 4612 pixels.
Pour mieux comprendre cette procédure, nous pouvons nous référer aux ﬁgures 3.6(a) et 3.6(b).
Pour chaque CCD, à partir des deux ampliﬁcateurs A et B sont obtenues deux images divisées en
deux régions. Les régions colorées de la ﬁgure 3.6(b) sont appelées overscan. Ces parties de l’image
brute sont obtenues de la lecture “à vide” de la chaine électronique. De ce fait, celles-ci sont des
3. FITS est l’acronyme de Flexible Image Transport System. Il est le format standard d’enregistrement et stockage
des données astronomiques.
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régions de l’image acquise qui ne contiennent pas des données de science. Pour chaque images,
elles enregistrent plutôt le bruit de l’électronique et son état au moment de la pose. La taille de
cette région est de 32 colonnes de pixels en X et de 32 rangées en Y. Les autres parties des images
brutes sont celles qui encodent les données physiques. Celle-ci sont lues de façon symétrique par
rapport au milieu, c’est à dire les signal est collecté à partir du centre du CCD en allant vers les
bords extérieures des ampliﬁcateurs. Le sens de la lecture est montré par la ﬂèche représentée sur
la partie gauche de la ﬁgure 3.6(b). Le résultat est deux images de taille 1056 × 4644 pixels.
Celles-ci sont ensuite raccordées en renversant les données lues par l’ampliﬁcateur de droite (voir
partie droite de la ﬁgure 3.6(b)) et en déplaçant les régions d’overscan vers l’extérieur. A la ﬁn
du réaménagement, appelé aussi splicing, l’image du plan focal en entier est segmentée en 36 ﬁles
FITS de taille 2048 × 4612.
(a) (b)
Fig. 3.6.: Sur l’image (a) est représentée l’organisation des CCDs et des amplificateurs de la caméra. La
figure (b) est le schéma de la lecture des CCDs faite par les amplificateurs en MegaCam. Le
raccord des images FITS de deux amplificateurs adjacents est schématisé. La forme centrale,
divisée en deux morceaux, est reconstruite après la procédure de splicing.
3.3.2. Correction des signatures instrumentales
Dans un deuxième temps, les images brutes des 36 CCDs sont nettoyées de tous les défauts
d’origine instrumentale. Nous présentons ici les principaux eﬀets à corriger aﬁn d’obtenir des images
exploitables :
Le niveau du piédestal
Le piédestal est une quantité arbitraire (et ﬁxée par l’équipe technique du télescope) qui s’ajoute
au ﬂux mesuré par un pixel :
φADUcorrig = φADUbrut − piedestal , (3.5)
où le piédestal a une valeur positive de façon à pouvoir enregistrer entièrement les oscillations,
positives et négatives, de chaque canal. Cette quantité, due à la seule électronique de lecture,
présente un gradient de variation le long des colonnes d’un CCD, dans la direction Y, (cf. ﬁgure 3.7).
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Il faut remarquer que la valeur du piédestal peut varier au cours du temps de± 10 ADUs. La méthode
pour en estimer la valeur utilise la région d’overscan. En lisant entièrement les 32 colonnes de cette
region du CCD en bord d’image, il est possible d’en déterminer la valeur médiane qui est ensuite
soustraite du ﬂux de chaque pixel.
Fig. 3.7.: Variation de la valeur du piedestal en Y dans la région d’overscan d’une image MegaCam.
Les eﬀets de bord
Les eﬀets de bord sont présents dans les premières 30 colonnes lues de chaque image (partie “a”
montrée dans l’image 3.6(b)). Ces pixels sont caractérisés par des structures (voir ﬁgure 3.8(a)) qui
font varier la valeur de ﬂux enregistrée par pixel d’une quantité comprise entre -1 et +5 ADUs. Cet
eﬀet de relaxation de l’électronique est corrigé en soustrayant à l’image brute une image de biais
(bias frame). Ce type d’image, provenant d’une pose très courte prise avec l’obturateur fermé, donc
en absence de lumière, reproduit une carte d’artefacts dus à l’électronique de lecture des CCDs
(bruit électronique et possibles eﬀets systématiques). Les images de biais sont soustraites pixel par
pixel à l’image de science :
Φ(i, j)pixelADU = Φ(i, j)
pixel+bruit
ADU − B(i, j)
pixel
ADU , (3.6)
où B(i,j) indique ici la valeur du biais pour le pixel considéré. Le programme Elixir produit une
image appelée “master bias” à partir de plusieurs poses pour la soustraction. Cette dernière est
donc utilisée pour la correction des eﬀets de bords.
Le bruit de lecture
Le bruit qui pollue une image astronomique peut être réduit à deux contributions :
• Une composante poissonnienne due principalement aux ﬂuctuations du nombre de photo-
électrons produit par les pixels. Elle peut s’exprimer comme σNe− =
√
Ne− = gampliNADU .
où Ne− est le nombre moyen d’électrons enregistrés et gampliNADU le nombre moyen de coups
d’ADC.
• Une composante de lecture σ2lect, qui est exprimée en photo-électrons.
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Par convention, le bruit peut être écrit comme la somme quadratique des deux termes :
σ2bruit = gampliNADU + σ
2
lect (3.7)
En général, le bruit de lecture, montré sur ﬁgure 3.8(b), peut être négligé si les observations sont
faites avec des larges bandes passantes et des temps de pose longs. Son amplitude varie entre -1
et +1 ADU et cet eﬀet très petit est noyé dans le fond de ciel.
Le bruit de photoélectrons est donc le seul à devoir être estimé précisément. Le nombre d’ADUs
enregistrés dépend de beaucoup de paramètres (le gain de l’électronique gampli, l’eﬃcacité quantique
du CCD ε(λ), la transmission du ﬁltre et de l’optique T(λ), etc...). Ces contributions peuvent varier
en fonction de la longueur d’onde incidente, en particulier la transmission du ﬁltre et l’eﬃcacité
quantique. Une méthode pour contraindre la valeur de gampliNADU est de comparer le fond de ciel
de plusieurs exposition d’éclairement uniforme et calculer la dispersion des valeurs enregistrées par
chaque pixel.
(a) (b)
Fig. 3.8.: Effet de bord présent dans le premières 30 colonnes d’un CCD, d’amplitude [-1, +5] ADUs
sur la figure (a). Structures horizontales (d’amplitude 1 ADU) introduite lors de la lecture du
CCD sur la figure (b).
Le courant d’obscurité
Ce bruit est créé par l’accumulation des charges produites par l’agitation thermique dans le
substrat de silicium. Le taux d’accumulation est proportionnel au temps d’exposition et à la tempé-
rature. Cet eﬀet reste très faible (il produit environ 0.03 e−/(pixel · minute)), car il est limité grâce
à la température de fonctionnement de la caméra. Néanmoins, une carte des courants d’obscurité
(dark frame) est soustraite de l’image brute pour se débarrasser de cet eﬀet.
Les pixels défectueux
Les pixels défectueux représentent une fraction faible de la surface de la caméra, environ 0.2%.
Les défauts sont de diﬀérents types :
– colonnes mortes qui rendent impossible le transfert de charge, un exemple est donné en ﬁgure
3.9(a),
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– pixels “chauds” qui saturent très vite et causent à leur tour la saturation des pixels voisins,
– régions de pixels inexploitables à cause d’un chute dans l’eﬃcacité quantique, voir ﬁgure 3.9(b).
Les pixels défectueux sont bien identiﬁeés et il est eux associé un poids nul dans la carte des poids
qui accompagne chaque pose.
(a) (b)
Fig. 3.9.: Exemples de pixels inexploitables : une colonne (a) et un groupe (b) de pixels morts.
Le phénomène des franges
Les franges font partie des variations complexes à traiter qui ne sont pas dues à des carac-
téristiques du champ observé et sont un biais pour les estimations photométriques. Leur forme,
montrée sur les ﬁgures 3.10(a) et 3.10(b), les rend assez facilement distinguables des source ponc-
tuelles, donc elles n’aﬀectent pas la mesure du ﬂux des étoiles mais plutôt augmentent le fond de
ciel autour. Les franges sont causées par la couche mince de silicium des CCDs qui produit des
eﬀets d’interférence à hautes fréquences spatiales. L’origine de cet eﬀet est bien connue et elle
est reliée au mécanisme de fonctionnement du CCD. Les photons interagissent avec la couche de
silicium recouvrante les pixels en créant des photo-électrons. Comme l’épaisseur optique pour les
photons augmente en fonction de leur énergie, les photons moins énergétiques (“rouges”) pénètrent
plus profondément le ﬁlm de silicium. En contrepartie, le silicium est presque transparent pour les
photons dont la longueur d’onde dépasse une certaine valeur limite (environ 7000 Å). Ces pho-
tons peuvent être réﬂéchis en arrière et rester piégés dans la strate de silicium sans se convertir en
photo-électrons, tout en interférant avec la lumière entrante dans le CCD. L’eﬀet ﬁnal est un motif
qui ampliﬁe ou diminue l’eﬃcacité quantique selon que l’interférence soit constructive ou destruc-
tive. La forme des franges dépend des variations de l’épaisseur de silicium dans un même CCD
et d’un CCD à l’autre, mais aussi des raies d’émission de l’atmosphère. Les étoiles émettent un
spectre continu sur une vaste gamme de longueurs d’onde. En revanche, l’émission du ciel contient
plusieurs raies de OH étroites dans le domaine rouge du visible. Celles-ci sont à l’origine du motif
d’interférence qui apparait de manière notable dans les bandes zM (15%), iM (6%) et margina-
lement en rM (0.5%). Comme les deux facteurs qui déterminent la forme des franges ne varient
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pas, le motif reste en général stable. La stratégie adoptée par Elixir consiste à construire une carte
de ces franges en comparant l’image de science avec un pose de flat field prise au crépuscule (où
le motif est presque inexistant). La procédure de correction est appliquée uniquement aux poses
prises avec les bandes zM et iM, auxquelles la carte des franges est soustraite après la division par
l’image de champ plat.
Non-uniformités de la réponse photométrique
Les non-uniformités photométriques sont dues principalement aux diﬀérences de gains des am-
pliﬁcateurs et de valeurs d’eﬃcacité quantique des CCDs. Pour homogénéiser la réponse, des poses
d’illumination uniforme (flat frame) sont utilisées (cf. ﬁgure 3.11). Celles-ci sont prises en toutes
les bandes au crépuscule, quand la lumière du ciel est dominée par la dispersion Rayleigh et non
par les raies d’émission atmosphérique OH. Sur ces poses d’éclairement uniforme, les diﬀérences
entres CCDs sont bien visibles. Les images brutes sont donc divisées, pixel par pixel, par le flat
frame correspondant, (cf. 3.3.3).
(a) (b) (c)
Fig. 3.10.: Franges d’interférence dans la bande i’ pour un CCD entier (a) et son zoom (b). Exemple
de comment sont vus les rayons cosmiques par MegaCam (c).
Les étapes de réduction Elixir sont appliquées à toutes les images enregistrées par MegaCam et
cela permet d’avoir rapidement des images exploitables et avec une réponse photométrique quasi-
homogène et une carte de poids associée qui identiﬁe les pixels defecteuex et les traces des objets
parasites.
Après la réduction Elixir, dans les images peuvent rester encore des artefacts, généralement
connus comme “objet parasites”. Ceux-ci sont de deux types : les rayons cosmiques (voir ﬁgure
3.10(c)) et les satellites ou avions qui traversent le champ de vue. Les premiers ont un taux de 150
ev/(CCD ·minute) et ils provoquent des variations très brutales en très peu de pixels voisins, par
conséquence ils sont identiﬁables assez facilement. Les traces de satellites et d’avions traversent
tout un CCD et ils se démarquent du fond à plus de 2 σciel. Ces objets sont facilement sélectionnés
en utilisant des coupures sur l’allongement de la trace. Les signaux reconnus comme étant dus aux
objets parasites sont ﬁltrés et eﬀacés par un poids nul dans la carte associée à l’image traitée.
68
3.3 Signatures instrumentales – pré-traitement des images
3.3.3. Traitement avec les images de champ plat
La dernière étape de traitement d’image consiste en la division par une pose prise avec un
illumination uniforme sur le plan focal (champ plat). Ce type d’image présente des variations d’un
CCD à l’autre qui sont dues principalement aux gains des ampliﬁcateurs et à l’eﬃcacité quantique
des CCDs. Après la soustraction des bias frames et des dark frames, les images brutes sont divisées
par les poses de champ plat aﬁn d’uniformiser la réponse des pixels et ramener toutes les CCDs au
même référentiel photométrique.
(a) iM (b) u*M
Fig. 3.11.: Un exemple d’éclairement uniforme (flat field) dans la bande iM, (a), et dans la bande u*M,
(b).
Les images ﬁnales utilisées pour la science sont le resultat d’un processus qui peut etre resume
par la formule :
Iscience =
Ibrute − Bias
Flat− Bias
. (3.8)
Pour obtenir une image de champs plat, il faut d’abord choisir une source d’illumination uniforme.
Traditionnellement trois possibilités ont été choisies : la lumière du ciel au crépuscule (“twilight
flat”), un éclairage artiﬁciel d’une partie du dôme du télescope (“dome flat”) et la combinaison di
plusieurs images de ciel nocturne prises à diﬀérentes coordonnées célestes pour se débarrasser de
la contamination des sources astronomiques (“superflat”). Chacune de ces méthode présente des
inconvénients et des avantages. Dans le cas du software Elixir, il a été choisi d’utiliser l’illumination
au crépuscule pour plusieurs raisons :
• sous conditions photométriques, l’éclairement de la source est uniforme,
• la distribution spectrale d’énergie est comparable à celle des objets observés par les poses de
science,
• le signal de la source n’est pas trop faible et le rapport signal/bruit est élevé,
• l’émission n’est pas dominée par les lignes spectrales de l’oxygène, l’eﬀet des franges est
minimisé.
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3.3.4. Détermination de la solution astrométrique
La solution astrométrique associe à chaque pixel du plan focal, de position (xp, yp), deux angle
sur le ciel (α, δ) qui représentent l’ascension droite et la déclinaison du champs observé. Elle est
calculée à partir de données de “world coordinate system” (WCS) de chaque image qui nous donnent
les coordonnées sur le ciel de chaque pixel.
Les informations de pointage du télescope ne sont pas suﬃsamment précises pour déterminer les
coordonnées réelles du champ. En fait, un décalage systématique aﬀecte des poses successives du
même champ. Le même pixel ne pointe pas aux mêmes coordonnées célestes d’une image à l’autre
et le décalage peut s’élever à 1.5’ (environ 500 pixels).
Aﬁn d’obtenir une correcte soustraction d’images, il est nécessaire connaitre de façon exacte
l’astrométrie. Pour ce faire, à l’aide de Sextractor, pour chaque pose de science, un catalogue
des objets présents sur l’image est produit. Elixir fournit un catalogue des objets pour chaque
CCD de la mosaïque, et pas pour l’image intégrale. Ce catalogue est ensuite comparé à ceux de
référence, par exemple le catalogue USNO-B (Monet et al., 2003), pour déterminer la transfor-
mation géométrique T : (xp, yp) → (α, δ) qui peut être une combinaison de translation, rotation
et homothétie. La précision de la solution fournie par Elixir est meilleure que 1 seconde d’arc. Les
données astrometriques associées aux images ont été utilisées dans l’analyse des images SNDice
pour modéliser le plan focal de MegaCam, comme détaillé section 6.4.
3.4. Qualité des images
La lumière des corps célestes apparait comme une tache sur les pixels de la caméra. La mesure
de la qualité des images (IQ) se base sur la taille de la tâche de lumière produite par une source
ponctuelle. La fonction appelée Point Spread Function (PSF) est utilisée pour caractériser le ﬂux
provenant d’une source ponctuelle mesuré par l’imageur. La taille et la forme de cette fonction
dépendent des caractéristiques de l’instrument ainsi que des conditions météorologiques, comme la
turbulence atmosphérique. La PSF peut être approximée avec une distribution gaussienne en deux
dimensions. La qualité des images est quantiﬁée par le seeing, qui est déﬁni comme la largueur à
mi-hauteur (FWHM) 4 de la PSF.
Depuis le debout des observations avec MegaPrime, la IQ de l’immageur montrait une dégrada-
tion de 0.25 secondes d’arc (FWHM) en passant du centre aux coins de la caméra. Par exemple,
la IQ dans la bande rM était 0.65” au centre du plan focal et 0.90” aux bords. Cet eﬀet est resté
tel jusqu’à novembre 2004 quand, lors d’une investigations sur le correcteur de champ, la lentille
L3 (quasi-plate) a été inversée. La première conséquence de cette opération a été une amélioration
très sensible de la qualité des images sur l’intégralité du plan focal. En juillet 2005, il a été ajouté à
la caméra un petit tilt qui a permis d’obtenir enﬁn l’uniformité de la IQ. Depuis le suivi a conﬁrmé
que la qualité d’image de l’imageur est très bonne, avec un seeing mediane de 0.7 secondes d’arc
(meilleur seeing 0.5 secondes d’arc).
3.5. Contrôle de la linéarité de l’imageur
La linéarité de la réponse photométrique à été un étude préliminaire necéssaire à la calibration
photométrique de l’imageur MegaCam. Dans la mesure des ﬂux d’étoiles très brillantes, comme
4. Full Width at Half Maximum
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par exemple les étoiles considérés des standards photométriques, le pixel centrale peut atteindre le
niveau de saturation. Il est donc très important de caractériser la réponse du système électronique
d’ampliﬁcation qui peut devenir non-linéaire
Fig. 3.12.: Ecarts de l’unité des ratios des flux de deux différentes poses en fonction du pic de f16.
Extrait de (Regnault et al., 2009).
Pour cela, plusieurs séries d’images de champs denses d’étoiles ont été acquises, 3.6.1. Pour les
poses d’une même série, les conditions photométriques sont constantes (masse d’air ≃ 1.01) car
elles ont été observées dans la même nuit avec un bref décalage en temps (d’environ 10 minutes).
Les temps d’exposition sont croissants : 1, 2, 4, 8 et 16 s. Ensuite toutes les sources ponctuelles
caractérisées par un rapport signal/bruit supérieur à 3 ont été sélectionnées et, après soustraction
du fond, leur ﬂux a été déterminé avec deux ouvertures diﬀérentes 5 : une de rayon 16 pixels (f16) et
une deuxième de rayon 27 pixels (f27). Les diﬀérences entre les deux estimations des ﬂux (f27 - f16)
ont été ensuite moyennées pour toutes les sources d’une pose. Les écarts ont été utilisés comme
correction à la mesure de f16. Il a été ensuite vériﬁé que les résidus du fond (moins de 0.1 ADU
par pixel) n’aﬀectent pas la mesure plus que 0.1%.
Sur la ﬁgure 3.12 sont représentés les écarts à l’unité des rapports des ﬂux d’étoiles pour diﬀé-
rentes poses en fonction du pic de la mesure f16. Les diﬀérences sont faibles.Il faut remarquer que
le rapport n’augmente pas en fonction des valeurs des ﬂux. En comparant la valeur moyenne des
ratios pour les f16 < 32000 ADUs à la moyenne obtenue pour f16 > 50000 ADUs, les diﬀérences
sont inférieures à 1% et aussi les incertitudes.
Il est donc possible de conclure que les écarts à la linéarité qui aﬀectent les mesures des ﬂux
d’étoiles obtenus avec MegaCam sont plus petits que 0.1%.
5. pour une description de la méthode de la “photométrie d’ouverture” se référer à l’annexe A.
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3.6. L’étalonnage photométrique de MegaCam
Les sections suivantes sont dédiées à la présentation de la calibration photométrique de précision
de MegaCam mise en place par la collaboration SNLS. Pour plus de détails sur cette étude, il est
possible se référer à (Regnault et al., 2009; Betoule et al., 2012).
Dans 3.6.1, est présentée l’étude de l’uniformité de l’imageur qui a permis de corriger les eﬀets
spatiales et chromatiques aﬀectant les mesures des ﬂux et de déterminer un système de magnitudes
associé à MegaCam. Ensuite, est décrite la démarche qui permet de déﬁnir, grâce au choix d’une
étoile standard spectrophotométrique, une échelle absolue pour les mesures des ﬂux obtenues avec
l’imageur. Le chapitre se termine avec une discussion sur les facteurs limitant la précision de
l’étalonnage des imageurs.
3.6.1. Uniformité de la réponse photométrique de l’imageur
Les mosaïques de CCD, telles que MegaCam sont caractérisées par une réponse photométrique
variente avec la position sur le plan focal. Une partie de ces variations vient des disparités entre
les CCDs de la mosaïque, dont les eﬃcacités quantiques peuvent diﬀérer de plusieurs pourcents,
notamment dans l’UV et l’infrarouge proche. Les gains des chaines électroniques de lecture varient
également de plusieurs pourcents d’un canal à l’autre. Ces eﬀets sont en partie corrigés par la
procédure de flat fielding appliquée par Elixir (cf. §3.3).
L’eﬀet de plate scale
Sur des télescopes modernes de grande taille, équipés d’optiques rapides, il est extrêmement
diﬃcile de faire en sorte que chaque pixel couvre le même angle solide sur le ciel. Par conséquent,
des distorsions optiques peuvent se retrouver sur la plan focal. Cet eﬀet, appelé “plate scale”, est
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Fig. 3.13.: Variation de la taille de l’angle solide sur le ciel sous-tendu par les pixels. Chaque rectangle
corresponde à une CCD du plan focal. La variation, qui peut d’élever à 4%, est calculée par
rapport au pixel centrale de la mosaïque. Extrait de (Regnault et al., 2009).
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assez important : de l’ordre de 4% entre le centre et le bord du champ de vue. Sur une image de
champ plat, la quantité de lumière intégrée par les pixels variera d’autant entre le centre et le bord,
et ces non-uniformités aﬀecteront la photométrie des étoiles réalisée après flat fielding.
Cet eﬀet se mesure très bien (avec une précision meilleure de 1%) car il est purement géomé-
trique et aﬀecte les positions des étoiles. La cartographie des variations des positions est produite
en comparant les positions des étoiles sur le plan focal à leur position apparente sur le ciel. L’angle
solide sous-tendu par un pixel, déterminé grâce à l’astrométrie (cf. 3.3.4), est donné par :∣∣∣∣∣ ∂ω∂xp∂yp
∣∣∣∣∣ = 1cos δ ×
∣∣∣∣∣∂(αδ)∂xpyp
∣∣∣∣∣ , (3.9)
où ∂ω∂xp∂yp est l’angle solide sous-tendu par chaque pixel, (xp, yp) sont les coordonnées du pixel sur
le plan focal et (α, δ) les coordonnées célestes correspondantes. La ﬁgure 3.13 montre la variation
de la taille apparente d’un pixel sur le ciel en fonction de sa position sur le plan focal.
Les cartes des non-uniformités photométriques
Au moment de la mise en service de MegaCam, il a été décidé de mesurer régulièrement les
non-uniformités de la réponse de MegaCam à l’aide de séquences d’images de champs stellaires
denses, prises en décalant légèrement la caméra entre chaque pose, d’abord en angle horaire, puis
en déclinaison, comme montré sur ﬁgure 3.14. Les pas de décalage ont été choisis croissants,
Fig. 3.14.: Schéma de deplacément en angle horaire et en declinaison des 13 images composant la “grille
photométrique”.
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de quelques centaines de pixels à une demi-caméra, aﬁn de sonder toutes les échelles spatiales.
Ces séquences d’images (chacune composée de 13 poses), appelées “grilles” dans le jargon SNLS
permettent de mesurer le ﬂux de mêmes étoiles à plusieurs positions du plan focal, et ainsi, de
cartographier la réponse photométrique de l’imageur. L’analyse de ces grilles photométriques a
été réalisée par l’équipe Elixir, puis refaite au sein de la collaboration SNLS, suite à la découverte
de non-uniformités résiduelles importantes (plusieurs pourcents après la procédure de flat fielding)
dans les images livrées par le télescope. L’étude consiste à ajuster sur les ﬂux des étoiles un modèle
dépendant de la position :
mADU(~x, t) = mADU(~x0, t) + δzp(~x, t) + δk(~x, t)× col|~x0 , (3.10)
où :
– ~x0 est une position choisie comme référence (par exemple le centre du plan focal),
– la quantité col|~x0 indique la couleur d’une étoile mesurée dans les ﬁltres MegaCam à la position
de référence 6,
– les δzp( ~x, t) encodent les variations spatiales de la réponse de l’imageur,
– les δk(~x, t) encodent les éventuelles variations spatiales des bandes passantes de l’imageur.
Les deux derniers sont déﬁnis de sorte que soit valable l’égalité δzp(~x0, t) = δk(~x0, t) = 0. Les deux
corrections ne sont pas totalement indépendantes, leur coeﬃcient de corrélation est de -0.25. Un
exemple des résultats de l’étude pour la bande iM est montré sur ﬁgure 3.15. Comme on peut le
voir, les non-uniformités mesurées sont de l’ordre de 12% entre le centre et le bord de la mosaique,
bien plus importantes que ce qui peut être attribué aux seules variations de plate scale. De manière
générale, pour tous les ﬁltres, les étoiles apparaissent plus brillantes si observées aux bords de la
caméra. Cet eﬀet est d’environ 10% pour gMrMiMzM et de 15% pour uM.
0 1 2 3 4 5 6 7 8
CCD
0
1
2
3
C
C
D
+2 %
+4 %
+6 %
+
6
 %
+
8
 %
+
8 
%
+8 %+
10
 %
+10 %
(a) δzp(~x, t) pour la bande iM
0 1 2 3 4 5 6 7 8
CCD
0
1
2
3
C
C
D
+0.00
+0.01
+
0
.0
2
+
0.
02
+
0.02
+
0.03 +
0.
03
+
0.
03
+
0
.0
3
(b) δk(~x, t) pour la bande iM
Fig. 3.15.: Exemple des cartes des corrections δzp(~x, t) et δk(~x, t) pour la bande iM obtenues à partir
de la grille photométrique observée en 2005. La carte (a) montre que la mesure du flux d’une
étoile peut varier jusqu’à 12% entre le centre et les coins de la caméra. Les variations en
(b) reproduisent le motif radial déjà mis en évidence par l’entreprise constructrice des filtres
3.2.2. Extraits de (Regnault et al., 2009).
6. Par exemple, pour le filtre gM, la couleur est définie par
(
mg|ADU(~x0, t)−mr |ADU(~x0, t)
)
. Des relations similaires
relient les magnitudes pour les autres bandes rM, iM et zM
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3.6 L’étalonnage photométrique de MegaCam
Les variations spatiales, montrées sur 3.15(a), sont causées par la lumière réﬂéchie ou diﬀusée
par l’optique du correcteur grand champ. Une partie de cette lumière “parasite” atteint le plan focal
en contaminant l’illumination directe de façon non uniforme. Bien que le motif des reﬂexions soit
constant, la cartographie des δzp(~x, t) varie en fonction du temps à cause de la dégradation de
la réponse instrumentale. La modiﬁcation des cartes des δzp(~x, t) est visible sur ﬁgure 3.16 où la
carte obtenue à partir de la grille photométrique de 2003 est comparée avec celle de 2006.
La variation de la couleur des objets observés en fonction de la position est entrainée par le
changement des bandes passantes de l’imageur entre centre et bord du plan focal. Le variation
de δk(~x, t), montrée sur ﬁgure 3.15(b), reﬂète le motif radial qui caractérise la transmission des
ﬁltres, (cf. §3.2.2).
Comme les corrections de couleur ne sont pas nulles, il est impossible de déﬁnir un système
de magnitudes naturelles uniformes sur tout le plan focal. L’uniformité de la photométrie ne peut
pas être obtenue en appliquant simplement les corrections grises, c’est à dire indépendantes de la
couleur. Avec la paramétrisation 3.10, seuls les objets pour lesquels col|~x0 = 0 peuvent avoir des
magnitudes uniformes sur tout le plan focal après les corrections spatiales δzp(~x, t).
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Fig. 3.16.: Comparaison des cartes de variation de δzp(~x, t) pour le filtre rM obtenues en 2003 (a) et
en2006 (b). Extraits de (Regnault et al., 2009).
En pratique, pour corriger les non-uniformités, les cartes de δzp(~x, t) sont converties en ﬂux et
directement intégrées aux images de champ plat produites par Elixir. La procédure pose quelques
problèmes subtils dus au fait qu’il y a un certain arbitraire dans la paramétrisation en couleur.
En eﬀet, il est possible de redéﬁnir la couleur des étoiles col|~x → col|~x0 + ∆col et d’absorber
la diﬀérence dans les δzp : δzp → δzp − δk × ∆col. La nouvelle carte est parfaitement valide.
Elle assure l’uniformité des objets de couleur “−∆col”. A chaque carte de δzp(~x, t) doit ainsi être
associée une convention de couleur. Il a été décidé une couleur de référence colgrille de façon à
pouvoir appliquer aux données des corrections de grille exprimées de la manière suivante :
mADU(~x, t)−mADU(~x0, t) = δzp(~x, t) + δk(~x, t)×
[
col|~x0 − colgrille
]
, (3.11)
où colgrille a été choisi de façon à être similaire à la couleur du calibrateur du relevé (l’étoile standard
primaire) pour que ses magnitudes corrigées soient uniformes sur le plan focal.
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3.7. Construction d’un système de magnitude
L’objet de la section précédente était de décrire comment obtenir des mesures de ﬂux uniformes
sur le plan focal. Comme on l’a vu, c’est un demi-succès dans la mesure où les bandes passantes
sont elles-mêmes variables. Il s’agit maintenant de mesurer les variations temporelles de la réponse
de l’imageur et de construire des mesures corrigées de ces variations.
Les “points zéros”
Au premier ordre, les variations temporelles de l’instrument, dans une bande donnée peuvent être
décrites par un facteur d’échelle si l’on travaille en ﬂux, ou une correction additive si l’on travaille
avec des magnitudes :
mcalADU(t) = mADU(t) + ZP(t) (3.12)
où mADU(t) est la magnitude instrumentale déﬁnie comme mADU = −2.5 log10 φADU(~x,t) et ZP(t)
est appelé “point zéro” de l’instrument. Les points zéros sont généralement déterminés en observant
un catalogue d’objets standards réputés stables. Il en existe de nombreux, par exemple les catalogues
spectroscopique et photométrique Hipparcos et Thyco (Perryman & ESA, 1997) ou les catalogues
publiés par (Landolt, 2009; Landolt, 1992; Landolt, 1983) ; (Menzies & Marang, 1996) ; (Menzies
et al., 1991; Menzies et al., 1989) ; (Smith et al., 2002) ; (Ivezić et al., 2007) et (Stetson, 2005;
Stetson, 2000)
Dans le cadre de l’analyse SNLS, il a été choisi le catalogue de Landolt (Landolt, 1992). En
eﬀet, les magnitudes des supernovæ Ia Ia proches, utilisées dans les analyses cosmologiques pour
compléter le lot des données SNLS sont calibrées en utilisant ce même catalogue. Ne pas utili-
ser la même référence introduit des systématiques diﬃciles à évaluer, pouvant atteindre plusieurs
pourcents. La comparaison des systèmes de magnitudes de MegaCam et de Landolt est cependant
délicate car les bandes passantes Johnson-Cousins UBVRI (Bessell, 1990) utilisées par Landolt
sont très diﬀérentes des ﬁltres MegaCam (cf. ﬁgure 3.2). Les transformations de couleur entre
les deux sont importantes et non-linéaires, d’autant plus dans la région bleue du spectre où moins
d’étoiles standards sont observées.
Dans ce catalogue sont reportées les magnitudes de 526 étoiles qui se trouvent sur l’équateur
céleste. Le catalogue est réputé pour la bonne reproductibilité (environ 1% dans toutes les bandes)
des valeurs des magnitudes qui couvrent l’intervalle 11.5 < V < 16.0. Il faut remarquer que les
étoiles de Landolt observées dans les champs de MegaCam appartiennent au champ SA (Selected
Area) qui contient que quelques étoiles bleues. Par conséquent, la couleur moyenne des étoiles
observées par MegaCam est légèrement plus bleue que celle moyenne des étoiles du catalogue.
Chaque nuit environ 2-3 champs de Landolt sont observées dans chaque bande. Les ﬂux des étoiles
de calibration sont mesurés avec la procédure de photométrie d’ouverture décrite en §A. Pour
une étoile observée à la position de référence ~x0, la relation entre les magnitudes instrumentales
MegaCam mˆADU(~x0) et celles reportées par Landolt (B,V,R,I) peut être écrit comme :
mˆg|ADU(~x0) = V − kg(X− 1) + Cg(B − V ) + ZPg
mˆr |ADU(~x0) = R − kr (X− 1) + Cr (V − R) + ZPr
mˆi |ADU(~x0) = I − ki(X− 1) + Ci(R − I) + ZPi
mˆz |ADU(~x0) = I − kz(X− 1) + Cz(R − I) + ZPz
, (3.13)
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où X est l’indice de masse d’air pendant l’observation. Cg..Cz sont des transformations de couleurs,
implémentées sous formes de fonctions linéaires par morceaux. Les coeﬃcients de masse d’air,
kg..kz , les pentes des transformations de couleurs, ainsi, bien sûr, que les points zéros ZPg..ZPz
sont ajustés simultanément sur les données de tout le relevé. À noter qu’en pratique, les étoiles de
calibration ne sont pas observées à la position de référence ~x0, leurs magnitudes à cette position
sont aussi ajustées sur les données.
La ﬁgure 3.17 montre l’évolution des valeurs des points zero ainsi déterminés, dans la bande
r au cours de trois ans d’observation. Les principales améliorations et interventions sur l’imageur
sont également indiquées sur le graphe. Il faut remarquer que les variations plus évidentes ont eu
lieu en correspondance des interventions sur les lentilles et le miroir. Plus précisément, en 2003
l’amélioration sensible est due principalement au changement dans le chemin optique (la lentille L3
tournée). La dégradation est causée par le dépôt des poussières sur les surfaces optiques et à la
détérioration de l’aluminisation du miroir primaire.
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Fig. 3.17.: Evolution des points zéro dans le filtre rM. La variation de ZPr est due typiquement aux
poussières déposées sur le chemin optique et à la dégradation de l’aluminisation du miroir
primaire. Les événements étiquettes par [R] et [W] indiquent, respectivement, le renouvel-
lement du recouvrement du miroir et son nettoyage. Il est évident que ces intervention ont
un fort impact sur les valeurs des point zéro. Extraits de (Regnault et al., 2009).
Système de magnitudes MegaCam
Aﬁn d’avoir un système de magnitudes calibrées facilement convertibles en ﬂux physiques, il est
préférable de déﬁnir un système de magnitudes naturelles, c’est à dire qui n’incluent pas de termes
dépendants de la couleur de chaque étoile. Les magnitudes calibrées doivent au même temps tenir
en compte les corrections de grille et donc ne peuvent pas être uniforme sur le plan focal. Il est donc
possible respecter ces critères et obtenir un système de magnitudes naturelles locales en fonction
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de la position sur le plan focal :
mg(~x) ≡ mˆg|ADU(~x) + ZPg − δkg(~x) ×
[
(mg −mr )ref − (mg −mr )grille
]
mr (~x) ≡ mˆr |ADU(~x) + ZPr − δkr (~x) ×
[
(mr −mi)ref − (mr −mi)grille
]
mi(~x) ≡ mˆi |ADU(~x) + ZPi − δki(~x) ×
[
(mi −mz)ref − (mi −mz)grille
]
mz(~x) ≡ mˆz |ADU(~x) + ZPz − δkz(~x) ×
[
(mi −mz)ref − (mi −mz)grille
]
, (3.14)
où les magnitudes mˆ sont les magnitudes instrumentales auxquelles ont déjà été appliquées les
corrections δzp(~x).
3.8. Calibration absolue
Le dernier enjeu de la calibration est la conversion du ﬂux φADU en ﬂux physique. Pour ce faire,
il est nécessaire choisir une étoile de référence dont le ﬂux physique est connu et les magnitudes
MegaCam mref sont calculables. Cet étoile sert de calibrateur pour tout le relevé. Après avoir
déterminé mref, il est donc possible estimer les ﬂux physiques des étoiles observées via la relation :
φ(~x) = 10−0.4(m(~x)−mref(~x)) ×
∫
Sref(λ)Teff(λ;~x)dλ . (3.15)
Dans 3.15, il est possible identiﬁer trois ingrédients principaux :
– Teff(λ;~x) : la transmission eﬀective de l’imageur,
– Sref(λ) : la distribution d’énergie du spectre (abrégée SED 7) émis par l’étoile standard,
– mref(~x) : la magnitude de l’étoile standard en fonction de la position ~x à la quelle l’objet dont
on veut connaitre le ﬂux a été observé.
La modélisation et la mesure de ces trois contributions est une étape très délicate pour la ca-
libration du relevé. Les diﬃcultés rattachées à l’étude des transmissions de l’instrument ont été
précédemment discutées en 3.2.2. La SED de l’étoile standard est très diﬃcile à modéliser. Cata-
logues diﬀérents peuvent être en désaccord sur l’estimation du ﬂux de l’étoile (cf. §3.10). Enﬁn, les
étoiles standards primaires sont en général trop brillantes pour pouvoir être observées directement
par un imageur comme MegaCam. De ce fait, le calcul de mref s’appuie sur les transformations
Landolt-MegaCam appliquées au ﬂux de l’étoile mesuré avec un autre instrument dans le système
de UBVRI. Cela entraine des incertitudes, pas totalement maîtrisées, reliées au changement de
système de magnitude sur la détermination de la magnitude de référence.
La sélection du standard primaire
Malheureusement, comme dit plus haut, à cause de leur luminosité, les étoiles standards primaires
généralement ne sont pas observées directement par des grands imageurs tels que MegaPrime. Mal-
gré ça, depuis 2008, un programme dédié à l’observation directe de trois standards du catalogue
7. SED est l’acronyme pour Spectral Energy Distribution
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CALSPEC(CALSPEC, 2011) est en cours pour la calibration de MegaPrime. Aﬁn d’éviter la sa-
turation des pixels de la mosaïque et pouvoir estimer le ﬂux de ces objets, les images sont prises
avec le plan focal légèrement déplacé du foyer primaire. Pour cela, l’analyse de ce données est très
délicate à cause d’eﬀets très diﬃciles à maitriser, comme la linéarité de la réponse de l’imageur
pour la PSF d’objet non focalisés.
En attendant les résultats de l’observation directe des standards primaires, il est donc nécessaire
reposer sur les magnitudes de Landolt des ces objets pour en dériver les magnitudes dans le système
de l’imageur.
Le choix de l’étoile standard primaire se base sur l’évaluation des incertitudes systématiques
dérivantes des transformations de couleur entre les systèmes, importantes surtout dans la région
bleue de la couverture spectrale de l’imageur.
Une convention assez répandue est celle d’adopter l’étoile α-Lyrae (mieux connue comme Vega)
comme étoile de référence car ses magnitudes de Landolt sont proches de zéro. Dans le cas de
MegaCam, ce choix ne parait pas judicieux pour deux raisons : les magnitudes de Vega n’ont jamais
été observée directement par Landolt et, de plus, sa couleur est nettement plus bleue de la couleur
moyenne du catalogue de Landolt. Cette dernière caractéristique est gênante car elle obligerait à
extrapoler les transformations de couleur dans la partie plus bleue du spectre où elles sont mal
contraintes.
Il a été donc préféré de se baser sur les mesures de précision du HST. Dans le cadre de ce relevé,
un eﬀort important a été dédié à la construction d’une base de données spectro-photométriques
de qualité élevée. Le catalogue produit est appelé CALSPEC. La référence absolue de ﬂux a été
déﬁnie à partir des simulations NLTE 8 de l’atmosphère des trois naines blanches composées de
seul hydrogène. La composition simple de l’atmosphère de ces objets a permis la modélisation de
la SED. Plusieurs standards primaires, comme Vega et BD +17 4708, ont été donc observés et
étalonnés (Bohlin, 2000; Bohlin & Gilliland, 2004b; Bohlin, 2007) par les instruments HST STIS
(Hubble Space Telescope Imaging Spectrograph, (Woodgate et al., 1998)) et NICMOS (Near In-
frared Camera and Multi-Object Spectrometer, (Skinner et al., 1998)). Ensuite, les magnitudes
de plusieurs étoiles standards CALSPEC ont été publiées dans le système UBVRI par (Landolt &
Uomoto, 2007). HST STIS et NICMOS ont mesuré le spectre de six étoiles donc les magnitudes de
Landolt ont été également déterminées. Une parmi ces étoiles, BD +17 4708, a été choisie comme
calibreteur pour MegaCam. La motivation principale de ce choix se base sur sa couleur, qui est
proche de celle des étoiles de Landolt observées directement par l’imageur MegaPrime. Sa distribu-
tion spectrale a été mesurée par (Bohlin & Gilliland, 2004a) dans l’intervalle 1700 Å < λ < 10000 Å.
La mesure du ﬂux est exacte à plus que 5%. Enﬁn, cet objet a été adopté comme standard par
d’autres relevés, notamment le SDSS. Par conséquent, beaucoup de littérature a été produite sur
l’étude de ses caractéristiques (à savoir : metallicité, extinction par les poussières, etc.) (Ramírez
et al., 2006).
La magnitude de BD +17 4708 dans le système MegaCam
Les magnitudes de BD +17 4708 sont dérivées à partir des magnitudes et des couleurs reportées
par Landolt. En appliquant les transformations Landolt-MegaCam, on obtient :
mrefj (~x0) = M
ref
k × Cj(col)
ref + ∆mrefj (~x0) , (3.16)
8. Non-Local Thermodynamic Equilibrium
79
Chapitre 3. L’imageur grand-champ MegaPrime
où M sont les magnitudes mesurées avec les ﬁltres Johnson-Cousin, les Cj encodent les transfor-
mations de couleur et ∆mrefj (~x0) sont les oﬀsets dus à la diﬀérence entre les caractéristiques de
BD +17 4708 et celles des étoiles de Landolt de couleur proche. L’estimation de ces écarts est une
étape assez délicate car, surtout pour le catalogue de Landolt, l’environnement des étoiles, leur
metallicité et les modélisations des SEDs ne sont pas connues avec grande précision.
3.9. Propagation de la calibration à l’ensemble du relevé
La dernière étape de calibration consiste à construire un catalogue d’étoiles dites “tertiaires” à
partir des images prises avec des bonnes conditions photométriques. Ces nuits se distinguant pour
les conditions d’observations optimales sont appelées “nuits photométriques”.
Les étoiles choisies sont des objets brillants dont le signal est caractérisé par un rapport S/B
supérieur à 10. De plus, elles doivent être “isolées” : la contamination provenant de l’objet plus
proche doit être inférieure à 0.1% du ﬂux de l’étoile. Un dernier critère est imposé sur la variabilité
des courbes de lumière, après sélection seules les étoiles stables sont retenues.
Le catalogue contient de 100 à 200 tertiaires par chaque CCD du plan focal, en fonction du
champ observé. Pour chaque tertiaire, le catalogue contient la position moyenne à la quelle a été
observée, ses magnitudes MegaCam à cette position et les corrections de grille photométrique
correspondantes.
Comme ni BD +17 4708 ni les étoiles de Landolt sont observées dans les champs des science de
SNLS, il faut se servir de ce catalogue aﬁn de déterminer les ﬂux des objets d’étudie (dans le cas
du relevé, les SNe Ia).
En pratique, le catalogue des tertiaires ﬁxe les valeurs des ﬂux de ces étoiles mesurées avec le
meilleur seeing. Lors de l’analyse d’une image de science, les ﬂux des tertiaires présentes sur le
CCD sont comparés à ceux enregistrés dans le catalogue, de façon à en estimer les diﬀérences
dues aux contraintes photométriques de la nuit.
Cela permet ensuite d’évaluer et corriger le ﬂux φobjADU(~xobj) pour obtenir sa valeur dans de
conditions photométriques optimales.
L’étape suivante comporte l’extrapolation de la valeur du ﬂux de référence φrefADU(~xobj) du cali-
brateur BD +17 4708 telle qu’elle serait mesurée à la position de détection de l’objet ~xobj sur le
plan focal.
La mesure du ﬂux de l’objet est donc obtenue en utilisant la relation 3.15, qui devient :
φobjADU(~xobj)
φrefADU(~xobj)
= 100.4mref(~xobj) × φobjADU(~xobj)× 〈Aphoto〉tertiaires , (3.17)
où mref(~xobj) est la magnitude de BD +17 4708 telle qu’elle serait mesurée à la position de l’objet et
〈Aphoto〉 l’ajustement dû aux conditions photométriques. Il est important remarquer que le système
photométrique présenté a été pensé de façon à qu’aucune correction de couleur ou de point zéro
doit être appliquée directement au ﬂux de l’objet de science. La ﬁgure 3.18 résume les étapes de
la calibration photométrique de l’imageur.
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Fig. 3.18.: Schématisation des étapes de mesure des flux avec MegaCam. Le but est d’obtenir une
mesure fiable des flux des objets de science qui nous intéressent. Dans ce cas, les objets sont
les SNeIa. Leur flux est mesuré en le comparant à celui d’une étoile de référence primaire.
Comme cet étoile, dont le flux est connu par ailleurs, n’est pas directement observé par
MegaCam, il est nécessaire de passer par des étoiles secondaires de Landolt. Les magnitudes
instrumentales de ces dernières sont connues et il est possible définir des transformations de
couleur Landolt-MegaCam. Enfin le passage entre standards secondaires et SNe Ia se fait
via les étoiles standards tertiaires observées dans le CCD où la SNIa est aussi observée.
3.10. Discussion : les limites de la calibration stellaire
L’approche traditionnelle de calibration a été utilisé par plusieurs collaborations aﬁn d’améliorer
les performances des imageurs grand champ, (Astier et al., 2006; Holtzman et al., 2008a; Regnault
et al., 2009; Guy et al., 2010; Betoule et al., 2012). Dans le tableau 3.2, sont reportées (en mmag)
les contributions qui déterminent les incertitudes systématiques sur les magnitudes calculées dues
à la calibration de MegaCam. L’incertitude ﬁnale, statistique plus systématique, sur la mesure des
ﬂux due à l’étalonnage est d’environ 1-2 % selon le ﬁltre d’observation.
Certains sources d’incertitudes ont un impact irréductible, par exemple la précision de l’obturateur
mecanique de la camera et la dispersion des points zéro entre les champs de Landolt.
Il est possible, en revanche, viser à diminuer l’incidence d’autres contributions, imputées aux va-
riations des ﬁltres, aux non-uniformités photométriques et à la modélisation du standard primaire.
Néanmoins la méthode de calibration à l’aide des étoiles standards est en train d’atteindre ses limites
sur la précision possible à obtenir. Cela représente une grande limite à l’amélioration des contri-
butions réductibles. Plusieurs causes concomitantes sont à l’origine des contraintes intrinsèques à
cette démarche d’étalonnage :
• les diﬃcultés dans la détermination des bandes passantes eﬀectives,
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• la présence dans les images de champ plat de lumière provenante des réﬂexions internes à
l’optique de l’imageur,
• la incertitudes reliées à la modélisation de BD +17 4708.
Par la suite, chacune de ces contributions sera discutée.
gM rM iM mM
Corrections sur la
photométrie d’ouverture
< 0.001 < 0.001 < 0.001 < 0.001
Soustraction du fond de ciel < 0.001 < 0.001 ± 0.005 < 0.001
Précision de l’obturateur ± 0.0015 ± 0.0015 ± 0.0015 ± 0.0015
Linéarité de l’imageur < 0.001 < 0.001 < 0.001 < 0.001
Corrections de la masse d’air
ki(X− 1)
< 0.001 < 0.001 < 0.001 < 0.001
Couleurs de référence de la
grille
< 0.001 < 0.001 < 0.001 < 0.001
Corrections de couleur de la
grille
< 0.001 < 0.001 ± 0.002 < 0.001
Magnitudes du catalogue de
Landolt
±0.001 ±0.001 ±0.001 ±0.002
Magnitude de BD +17 4708 ±0.002 ±0.004 ±0.003 ±0.018
TOTAL ±0.003 ±0.004 ±0.006 ±0.018
SED de BD +17 4708 ±0.001 ±0.002 ±0.004 ±0.007
TOTAL ±0.003 ±0.005 ±0.007 ±0.019
Tab. 3.2.: Résumé des incertitudes systématiques sur les magnitudes et les flux après étalonnage de
l’imageur. Les incertitudes sont exprimées en mmag. Extrait de (Regnault et al., 2009).
Variabilité des ﬁltres
Pour la photométrie à “large bande”, les ﬁltres interferometriques sont le choix les plus adapté,
car ils minimisent la diﬀusion de la lumière non transmise. En contrepartie, ce type de ﬁltres sont en
soi diﬃciles à caractériser. Cela représente, en conséquence, une forte limitations à l’amélioration
de la calibration de l’imageur.
En particulier, l’étalonnage de MegaCam a montré que les limites bleues et rouges de la cou-
verture spectrale des bandes passantes sont dépendantes de la position sur le plan focal. Plus
précisément, les longueurs d’ondes des ﬁltres se déplacent vers le bleu en passant du centre au
bords de la caméra. Cet eﬀet est montré sur ﬁgure 3.19 où est représentée la transmission ef-
fective de MegaPrime. Les histogrammes dont la surface est coloré en gris sont les transmissions
des ﬁltres mesurées au centre du plan focal pour la lumière à incidence normale. Les histogrammes
tracés en gris clair sont les transmission aux coins de la caméra. Le déplacement en longueur d’onde
est important, d’environ 50 Å.
Le premier eﬀet de la modiﬁcation des longueurs d’onde est la variation des points zéro sur le
plan focal. Cela rend impossible déﬁnir un système de magnitudes “naturelles” indépendant de la
position d’observation, comme déjà discuté plus en haut.
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Fig. 3.19.: Variabilité des bandes passantes de MegaCam. Le graphe montre la transmission des filtres au
centre du plan focal (histogrammes gris) et au bords du plan focal (lignes continues grises).
Les longueurs d’ondes des filtres se déplacent vers le bleu en passant du centre aux bords. Le
graphe montre toutes les contributions à la transmission totale de l’imageur : l’effet moyen de
l’atmosphère Ta(λ), le coefficient de réflexion du miroir Tm(λ), la transmission des éléments
optiques To(λ) et l’efficacité quantique des CCDs ε(λ). La chute de la transmission dans le
rouge (filtre zM) est causé principalement par les CCDs. Egalement, la transmission dans la
limite bleue du filtre uM est affectée par ε(λ), ainsi que pas la transmission atmosphérique
et la contribution des éléments optiques. Extrait de (Regnault et al., 2009).
Comme déjà mentionné dans §3.2.2, les ﬁltres de MegaCam ont été caractérisés au moment
de leur construction et avant d’être installés dans MegaPrime. La variation spatiale des bandes
a été modélisée en s’appuyant sur l’hypothèse que les variations suivent un motif radial constant
dans le temps. Il serait souhaitable disposer d’un moyen de suivi des bandes passantes, tout au
long du relevé. Celles-ci peuvent être étudiées en utilisant les observations des étoiles standards.
Néanmoins, cela ne constitue pas une méthode optimale pour plusieurs raisons.
Aﬁn de déterminer l’évolution des transmissions en fonction de la longueur d’onde, il est approprié
utiliser des raies d’émission étroites. Or, celles-ci sont absentes des spectres d’émission d’étoiles.
En autres, les couleurs des étoiles secondaires de Landolt souvent s’approchent des celles des
objets étudiés (par exemple les SNe Ia) mais ne sont pas identiques. De le même façon, la couleur
moyenne des étoiles secondaires est diﬀérente de celle des tertiaires. Ces diﬀérences entrainent des
incertitudes dans l’applications des corrections δk et dans les transformations Landolt-MegaCam.
Enﬁn, pour suivre l’évolution temporelle des ﬁltres à travers les cartes de non-uniformités , il faudrait
disposer d’observations des champs de calibration régulières et rapprochées dans le temps. Cela
peut se faire seulement à détriment du temps d’observation.
La condition optimale pour une caractérisation précise et continue des bandes passantes consiste
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à disposer d’un suivi in-situ capable d’en détecter les variations sans user du temps dédié à l’obser-
vation des champs de science.
Contamination par les réﬂexions dans l’optique
Les non-uniformités spatiales mesurées sur le plan focal sont causées par la variation de taille
apparente des pixels, §3.3.3, et par la lumière réﬂéchie contaminante les images. Ces deux contri-
butions ne sont pas facilement distinguables à partir des images de grille photométrique. De ce
fait, les cartes de δzp corrigent les deux eﬀets au même temps. La division des images de science
par les poses de champ plat ne fournit pas une solution optimale.
En particulier, l’eﬀet de plate scale biaise les grandes échelles et donc principalement le niveau du
fond de ciel de l’image. Comme conséquence indirecte, la correction de cet eﬀet modiﬁe l’estimation
des ﬂux des sources ponctuelles qui ne sont pas aﬀectées par la variation de la taille des pixels.
Heureusement les altérations dans la mesure des ﬂux produites sont calculées avec une bonne
précision à partir des mesures d’astrométrie. Il est donc possible d’en estimer l’eﬀet sur les sources
ponctuelles.
Les réﬂexions internes à l’optique de l’imageur restent plus délicates à traiter. La lumière réﬂéchie
contamine et les images de science et les images de champ plat de façon non-uniforme. Pour cela,
traiter les images brutes avec les flat fields correspondants ne suﬃt pas à résoudre le problème.
Encore un fois, la mesure de ﬂux des source ponctuelles n’est pas aﬀectée directement par cet eﬀet
qui, par contre, change le fond de ciel des images de manière diﬃcile à modéliser et corriger.
La grille photométriques d’images utilisée au CFHT pour étudier les non-uniformités permet
atteindre une précision d’environ 1% dans la détermination des variations sur le plan focal. Pour
chaque ﬁltre, 13 poses sont nécessaires aﬁn d’obtenir une carte complète des non-uniformités. Le
temps à disposition pour l’observation étant limité, cette démarche plutôt dispendieuse peut être
mise en place seulement environ une fois par semestre. De plus les mesures peuvent être faites
seulement si les conditions d’observation sont stables et le seeing est bon. Il est donc évident que
cet approche ne peut pas garantir un suivi des performances de l’imageur qui, d’autre part, peuvent
varier de 1-2% au cours des quelques mois.
Incertitudes sur la modélisation de l’étoile standard primaire
L’observation des standards primaires est aﬀectée par des limitations intrinsèques. En eﬀet,
les étoiles considérées stables utilisées comme “étalon standard” pour les mesures de ﬂux, sont
faiblement variables. Les ﬂuctuations de leur ﬂux sont de l’ordre de 0.1% et cela ne permet pas
d’obtenir la précision souhaitée sur la calibration.
En outre, leur magnitude 9 < V < 14 rend impossible de les observer directement pour beaucoup
d’imageurs grand champ. Par conséquence, l’étalonnage est fait en s’accrochant aux standards
secondaires et tertiaires, qu’à leur fois ont été étalonnées en se basant sur les ﬂux des primaires,
(démarche illustrée en §3.7 et ss). Le transfert de calibration de un niveau à l’autre est une source
d’erreur appréciable.
Enﬁn, les caractéristiques des standards, primaires ne sont pas toujours bien connues. Il est
donc délicat prévoir l’impact que l’extinction due aux poussières de leur atmosphère ainsi que leur
metallicité peuvent avoir sur la comparaison du calibrateur primaire avec les étoiles de Landolt. Dans
le cas de BD +17 4708, un étude a été dédié à l’impact de ses caractéristiques sur la détermination
de ses couleurs et magnitudes dans le système MegaCam. Cette évaluation est très délicate. Par
84
3.10 Discussion : les limites de la calibration stellaire
exemple, quand on examine la possibilité que BD +17 4708 fasse partie d’un système binaire,
l’impact sur les magnitudes varie entre 0.001 mag pour la couleur g -V et 0.015 mag pour z -V,
mais l’incertitude sur ces valeurs s’élève à environ 50%.
Il faut aussi rappeler que les catalogues spectrophotométriques, comme CALSPEC, s’appuient
sur des modèles stellaires. Dans le cas spéciﬁque de CALSPEC, les ﬂux des étoiles ont été mesurés à
partir de la modélisation de la distribution d’énergie des spectres d’émission de trois naines blanches.
A cet estimation sont donc associées des incertitudes dont l’impact sur les mesures est diﬃcilement
évaluable.
Enﬁn, dans le cas de BD +17 4708, les valeurs de magnitude du calibrateur primaire reportées
par catalogues diﬀérents sont en désaccord d’environ 2%. Sa magnitude en V selon le catalogue
CALSPEC s’élève à 9.41 et sa couleur B-V = 0.44, tandis que le catalogue NGSL (NGSL, 2011)
reporte, pour la magnitude, la valeur V = 9.454 et la couleur B-V = 0.432.
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4.1 Bref historique sur la calibration instrumentale
Bien que les grands caméras utilisées pour les relevés astronomiques sont des instruments très
stables (reproductibilité à niveau de 0.1% (Hartman et al., 2005; Auvergne et al., 2009)), nous
avons montré que la diﬃculté principale à laquelle se heurtent les mesures de paramètres cosmo-
logiques à l’aide de supernovae de type Ia était l’intercalibration en ﬂux des bandes passantes de
l’instrument. Une diﬃculté secondaire est le contrôle du positionnement en longueur d’onde de ces
bandes passantes tout au long de la vie du relevé.
Les imageurs ont traditionnellement été étalonnés à l’aide de standards spectrophotométriques,
i.e. d’étoiles dont le spectre est très bien caractérisé. Néanmoins, les techniques de calibration
stellaire semblent être aujourd’hui insuﬃsantes pour atteindre l’exactitude sur l’estimation souhaitée
pour les mesures des paramètres cosmologiques, tels que l’équation d’état de l’Energie Noire.
Pour cela, plusieurs projets de systèmes de calibration complémentaires sont développés au sein
des collaborations qui travaillent sur les grands télescopes actuels et futurs. L’idée à la base de la
conception de ces instruments est de fournir un suivi in situ des imageurs, au moyen d’une source
stable (ou tout au moins suivie par un dispositif stable), et bien caractérisée en laboratoire.
SNDice est l’un de ces projets. Il a été construit au LPNHE pour la calibration de l’imageur
MegaCam. Il diﬀère assez notablement de ses concurrents par le choix des sources de calibration,
et par un design optique simpliﬁé au maximum. Comme ses concurrents, il s’agit avant tout d’un
démonstrateur. Le but principal de SNDice est d’identiﬁer les diﬃcultés qui se posent lorsqu’on
illumine un instrument avec une source placée dans le dôme, puis de développer et valider de
nouvelles techniques de calibration.
Après une brève revue des diﬀérents projets et de leurs résultats (cf. §4.1), ce chapitre sera
entièrement dédié à la description de l’instrument SNDice (cf. §4.2) et à sa caractérisation sur
banc de test (cf. §4.4 et suivants).
4.1. Bref historique sur la calibration instrumentale
4.1.1. Calibration du télescope McGraw-Hill
Un des premiers prototypes d’instrument dédié à la calibration est décrit par (Marshall & DePoy,
2005). L’appareillage, installé au télescope McGraw-Hill auprès de l’Observatoire MDM, a pour
but principal de cartographier et corriger les non unformités de la réponse des imageurs CCD.
Il consiste en un écran circulaire accroché au dôme et en une source de lumière composée de
cinq diodes électroluminescentes (LEDs) 1. Le faisceau émis par chaque LED couvre les longueurs
d’onde centrales d’un des ﬁltres UBVRI. Les LEDs, installées sur l’anneau du miroir secondaire
du télescope, illuminent directement l’écran, qui est monté orthogonalement à l’axe optique de la
caméra. Le matériau composant l’écran est adapté à la réﬂexions d’une vaste gamme de longueurs
d’onde incidentes provenant de diﬀérentes directions. La lumière réﬂéchie est ensuite envoyée dans
la pupille du télescope. La diﬀusion de la lumière est limitée par un anneau noir qui entoure l’écran.
Avec ce montage ont été produites des images de champ plat à rapport signal/bruit élevé en
bougeant le télescope et le dôme. L’éclairage des LEDs a mis en évidence des défauts aﬀectant les
flat fields, comme les ﬁgures de diﬀraction causées par les poussières situées sur le chemin optique.
Enregistrer des images avec des conﬁgurations dôme-télescope diﬀérentes a permis de changer
les positions des motifs de diﬀraction sur le plan focal et obtenir des images de champ plat où
cette eﬀet est mitigé par l’empilement de plusieurs poses. Les eﬀets de diﬀraction sont absents
1. Light Emitting Diodes
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des poses d’éclairement uniforme traditionnelles prises au crépuscule. Cela prouve les diﬀérences
cruciales entre les deux types d’éclairage.
Cette première étude a démontré les avantages de la technique de flat fielding instrumentale :
forte reproductibilité, indépendance de l’atmosphère et des conditions météorologiques. En outre,
ce type de poses étant pris pendant la journée, la méthode représente une économie du temps
d’observation du télescope qui est ainsi totalement réservé aux observations de science.
4.1.2. Mesure in situ des bandes passantes du télescope du relevé SDSS
Un second exemple notable d’instrumentation dédiée à l’étalonnage d’un télescope est l’appa-
reillage développé pour le télescope de 2.5 m du relevé Sloan Digital Sky Survey (Apache Point
Observatory, New Mexico), (Gunn et al., 2006). L’outil, décrit par (Doi et al., 2010), a été ins-
tallé de façon permanente auprès du télescope dans le but de mesurer les bandes passantes de la
caméra SDSS. Il consiste en une lampe, couplée à un monochromateur et à une sphère intégrante.
L’instrument peut être introduit entre les éléments de l’optique de l’imageur. La lampe halogène,
composée d’un ﬁlament de tungstène, produit un faisceau qui couvre les longueurs d’onde entre 250
nm et 1200 nm. La lumière incidente sur la camera est mesurée grâce à une photodiode étalonnée
(Hamamatsu Photonics, S2281) qui joue le rôle de référence absolue. La sensibilité absolue de cette
photodiode, mesurée par Hamamatsu, a également été déterminée par l’institut des standards de
mesure Japan Quality Assurance
Organisation. Le système est mobile et peut ainsi balayer les CCDs du plan focal. La comparaison
entre le courant généré par la photodiode et les charges collectés par les CCDs du plan focal donne
la fonction de réponse de l’imageur à une longueur d’onde donnée.
Le suivi, menée tout au long de la vie de la caméra, a étudié les variations de la réponse de
celle-ci dans les diﬀérentes bandes passantes et analysé la dépendance de celle-ci du vieillissement.
Les réponses des ﬁltres déterminées en laboratoire se sont ainsi avérées être diﬀérentes de celles
ensuite mesurées sur site, dans le cryostat de l’imageur, sous vide. La cause des diﬀérences a
été attribuée aux propriétés des traitements anti-réﬂexion des ﬁltres. Les matériaux composant
les couches se sont relevés fortement dépendants de la température de fonctionnement et de
l’hygrométrie. Malgré ces diﬀérences, le suivi de l’imageur a pu vériﬁer que les réponses des ﬁltres
se sont maintenue stables pendant le relevé, exception faite pour le ﬁltre u. Dans cette bande
passante, ont été détectées des variations sensibles de la fonction de réponse : la sensibilité de
l’instrument a baissé de 30% pendant la durée du relevé. La cause de cette dégradation a été
attribuée au vieillissement de la camera, plus particulièrement des traitements de surfaces des
CCDs. Néanmoins, la reproductibilité de mesures de ﬂux étant à niveau de 0.01 mag sur plusieurs
années, l’incidence de l’erreur causée par les variations de réponse sur la photométrie peut être
considérée relativement marginale.
Le même type d’étude a été mené sur le Photometric Telescope (PT), un télescope auxiliaire de
50-cm, installé à l’APO (Apache Point Observatory), et utilisé pour la calibration du relevé SDSS.
Elle a mis en évidence des variations importante de la transmission des ﬁltres en fonction de la
température et de l’hygrométrie. Cela a motivé le choix de changer le jeu de ﬁltres.
Le travail de (Doi et al., 2010) ne visait pas un étalonnage absolu de l’imageur. Sa principale
motivation était de mesurer in-situ le positionnement en longueur d’onde des ﬁltres du SDSS, et d’en
contrôler la stabilité tout au long du survey. Il a montré l’extreme utilité d’un tel suivi aﬁn de détecter
d’éventuelles dérives ou instabilités dues au vieillissement ou aux conditions environnementales.
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4.1.3. Etude de la fonction de réponse des surveys ESSENCE et PanSTARRS
Un appareillage beaucoup plus ambitieux a été développé par (Stubbs & Tonry, 2006) dans le
cadre des projets ESSENCE (Miknaitis et al., 2007; Wood-Vasey et al., 2007), relevé concurrent du
SNLS, et PanSTARRS (Panoramic Survey Telescope & Rapid Response System), (Kaiser et al.,
2002; Chambers & Pan-STARRS, 2004). Le but du projet est non seulement de contrôler le
positionnement des ﬁltres de chaque imageur, mais également de réaliser une calibration en ﬂux, à
savoir, de déterminer la normalisation de chaque transmission.
Le premier prototype de l’instrument a été installé sur le télescope de 4 m Blanco au CTIO
(Cerro Tololo Inter-American Observatory). Le design reprend l’idée d’un écran placé devant le
télescope pour en illuminer complètement le miroir. A diﬀérence de (Marshall & DePoy, 2005),
la source de lumière est un laser accordable monochromatique dont le ﬂux est étalonné en temps
réel grâce à une photodiode calibrée par le NIST (National Institut of Standard Technology) 2. La
comparaison entre la mesure de la photodiode et celle fournie par le plan focal donne l’estimation
de la réponse photométrique de la caméra. Les résultats préliminaires de l’analyse sont présentés
dans (Stubbs et al., 2007; Stubbs et al., 2010).
L’étude du relevé ESSENCE se limite à la détermination de la transmission eﬀective de l’instru-
ment (miroir, optiques, CCDs), en unités de mesure arbitraires, pour une vingtaine de longueurs
d’onde entre 400 nm et 1000 nm. La transmission est obtenue en comparant le ﬂux mesuré par
la caméra avec le nombre de photons émis par le laser. L’étude présente les résultats de l’analyse
menée sur une région limitée de la caméra. Ceux-ci reproduisent les caractéristiques annoncées
pour l’instrument par la la documentation du CTIO. Cette étude, qui ne vise pas à la calibration
absolue de l’imageur, assure néanmoins une reproductibilité des mesures de réponse supérieure à
1%.
Dans le cadre du relevé PanSTARRS, l’analyse a été approfondie en exploitant des mesures
prises, toujours en utilisant un laser accordable, avec plusieurs bandes passantes. Les résultats
présentent les mesures de transmission obtenues en divisant des poses prises sans ﬁltre par des
poses prises avec ﬁltre. Il faut remarquer que la méthode utilisée encore une fois ne permet pas de
déterminer la valeur absolue de la réponse mais plutôt une estimation relative. L’analyse des ﬁltres
déﬁnit précisément l’intervalle de longueur d’onde couvert par chaque bande passante. Finalement,
les sources d’incertitude systématique sont identiﬁées. En particulier, il a été évalué que les deux
contributions dominantes sont la fraction inconnue de lumière réﬂéchie dans l’optique de l’imageur
et la diﬀusion par l’écran, les deux de l’ordre de σTT ∼5%.
4.2. Le projet SNDice
Le projet DICE (Direct Illumination Calibration Experiment) a vu le jour au sein du groupe de
cosmologie du LPNHE. En eﬀet, le travail sur les données SNLS avait mis en évidence d’une part
la diﬃculté que représentait la calibration d’un instrument grand champ à l’aide d’observations
d’étoiles, et d’autre part l’importance du rôle de la calibration photométrique dans la mesure des
paramètres cosmologiques.
Le premier prototype construit par le groupe s’appelle SNDice (SuperNova Direct Illumination
Calibration Experiment). Il a été conçu et assemblé au LPNHE entre 2006 et 2007 et installé
en 2008 sur site, dans le dôme du CFHT. Son but est de montrer la faisabilité de la calibra-
2. http://www.nist.gov
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tion instrumentale à une précision de l’ordre du pour-mille pour un imageur grand champ tel que
MegaCam. Un second démonstrateur baptisé SkyDice a été construit pour l’imageur grand champ
(5.7 deg2) SkyMapper. Il est actuellement en cours d’installation à l’Observatoire de Siding Springs
en Australie.
Par rapport aux autres projets similaires, l’idée novatrice consiste en une source ponctuelle qui
produit un faisceau lumineux d’intensité étalonnée de façon absolue, qui est envoyé directement
sur le miroir primaire du télescope, sans intermédiation d’un écran, pour caractériser la réponse
photométrique de la caméra.
Les sections suivantes sont dédiées à la description de cet instrument. Nous présenterons tout
d’abord (§4.2.1) les principes généraux qui ont mené à sa conception. Ensuite, après une brève
description des composantes de SNDice (§4.3), la section 4.4 détaillera les mesures sur banc dont
le but est de caractériser l’instrument aﬁn de transférer son étalonnage à la camera MegaCam.
4.2.1. La conception de SNDice
Le design de SNDice diﬀère largement de celle des projets concurrents. Il répond à quatre
exigences fondamentales :
• l’électronique et le faisceau de l’instrument doivent être stables et leurs caractéristiques bien
maîtrisables et reproductibles tout au long de la vie de l’instrument,
• le faisceau de calibration doit permettre d’éclairer toute la surface du plan focal en une seule
pose et fournir une illumination uniforme (ou, au moins, bien caractérisée) des CCDs,
• la source de lumière doit couvrir la gamme spectrale du jeu de ﬁltres de l’imageur,
• le système doit être préalablement calibré à partir d’un étalon de laboratoire, typiquement une
photodiode obtenue auprès d’un institut tel que le NIST américain.
Nous détaillons dans la suite de cette section, les choix de design qui permettent de satisfaire à ces
pré-requis.
Le faisceau de calibration
Le faisceau de calibration est conçu de façon à obtenir une image sur le plan focal reproduisant
une pose de champ plat.
Deux options sont envisageables pour obtenir l’éclairement voulu sur le plan focal : la première
solution prévoit d’utiliser une lumière diﬀusée de façon isotrope par un écran, comme proposé par
(Marshall & DePoy, 2005; Stubbs & Tonry, 2006; Stubbs et al., 2010) ; la seconde consiste à
implémenter une source ponctuelle placée à distance ﬁnie de la pupille d’entrée du télescope, et
générant un faisceau conique, d’ouverture angulaire comparable à celle du plan focal. Les deux
solutions présentent des avantages et des inconvénients.
La technique employant l’écran a comme avantage d’éclairer l’intégralité du miroir primaire.
Cela permet de mesurer avec une seule pose la transmission eﬀective totale de l’instrument entier,
sans dépendance de la région du miroir illuminée. Cette méthode cependant plusieurs problèmes
de réalisation. En premier lieu, la construction d’un écran uniforme dont la radiation soit bien
isotrope est un déﬁ technologique. Un tel écran est potentiellement sujet au vieillissement qui peut
détériorer son uniformité et sa réﬂectivité. Sa radiance, L(~x, ~u), autrement dit la densité d’énergie
émise en chaque point~x de l’écran dans la direction ~u, exprimée enW ·m−2 · sr−1, doit être mesurée
régulièrement. Enﬁn, la propagation de la lumière diﬀusée de façon isotrope à travers l’optique du
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télescope est coûteuse à modéliser. Si l’on connait la fonction de transfert H(~x′, ~u′,~x) de l’optique
du télescope, alors l’éclairement du plan focal peut s’écrire comme :
Efp(x) =
∫
écran
L(x′, θ′)H(x, x′,θ)d2x′d2θ′ . (4.1)
Pour prédire l’éclairement du plan focal, il est nécessaire de mesurer L et d’en suivre les variations
dans le temps, de connaître la fonction de transfert de l’optique, et de calculer l’intégrale 4.1,
généralement par une simulation Monte-Carlo, très coûteuse en temps de calcul.
La seconde solution, utilisant une source ponctuelle placée dans le dôme est représentée ﬁgure
4.1. Une telle source ne peut illuminer qu’une surface limité du miroir, qui dépend de la distance
relative source-miroir et de l’ouverture angulaire du faisceau. Ainsi plusieurs poses, réalisées en
éclairant diﬀérentes zones du miroir, sont nécessaires pour pouvoir bien caractériser l’uniformité de
celui-ci avant de pouvoir en déduire la réponse totale de l’instrument.
Fig. 4.1.: Schématisation de l’emplacement d’une source ponctuelle dans le dôme. La source émet un
faisceau conique éclairant une région petite du miroir. Le faisceau réfléchi illumine ensuite le
plan focal entier.
Cependant, à diﬀérence d’un écran, une source ponctuelle présente l’avantage de produire un
faisceau compact dont la caractérisation est simple : il suﬃt de mesurer son intensité radiante, B(~u),
autrement dit, la quantité d’énergie émise dans chaque direction ~u, exprimée en W/sr. L’intensité
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du faisceau peut être mesurée à l’aide d’un détecteur de lumière suﬃsamment sensible, comme
une photodiode placée à une certaine distance z de la source. Connaissant la taille de la surface
sensible de la photodiode, il est possible déduire facilement l’intensité radiante du faisceau.
Un grand avantage d’un tel faisceau est sa projectivité : si le faisceau émis a été cartographié
à une certaine distance z de la source, alors il est possible d’en extrapoler le proﬁl d’intensité
à distances diﬀérentes (z+∆z) via un simple facteur d’échelle. Le faisceau peut être totalement
caractérisé en eﬀectuant plusieurs mesures à plusieurs distances sur un banc de test, équipé avec
une photodiode. Cela permet de bien en vériﬁer l’hypothèse de projectivité.
Enﬁn et surtout, l’utilisation d’un tel faisceau présente comme atout la possibilité de calculer
assez facilement l’intensité de lumière à chaque position ~xfp du le plan focal I(~xfp) en fonction
de l’intensité radiante émise dans l’angle solide correspondant,comme indiqué sur la ﬁgure 4.2.
En eﬀet, dans cette conﬁguration, il existe une bijection entre éléments de surface du plan focal
et éléments d’angle solide du faisceau de calibration. L’éclairement de chaque pixel ~xfp se déduit
facilement de la carte B(~Xf) du faisceau (cf. la ﬁgure 4.2) :
I(~xfp) = B(~Xf)
∣∣∣∣∂~Xf∂θ
∣∣∣∣ , (4.2)
où
∣∣∣∣∂~Xf∂θ
∣∣∣∣ est la transformation de la forme du faisceau pendant la propagation à travers l’optique
du télescope. Connaissant l’optique du télescope, il est donc possible de modéliser l’éclairement de
chaque pixel sans avoir recours à des techniques de Monte-Carlo coûteuses en temps de calcul.
Fig. 4.2.: Schématisation de la relation géométrique entre le faisceau émis et l’illumination du plan focal.
L’optique de l’imageur transforme l’intensité radiante en intensité par unité de surface.
En outre, l’illumination d’une petite partie du miroir permet de mettre en évidence des eﬀets qui
autrement seraient noyés par une illumination intégrale de sa surface. L’éclairage partiel du miroir
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fournit des informations supplémentaires sur les éléments de l’optique et sur les réﬂexions internes
à l’imageur qui peuvent ensuite être utilisées aﬁn de mieux le caractériser.
Il faut enﬁn remarquer que, quel que soit le design envisagé, les propriétés du faisceau de cali-
bration diﬀèrent très sensiblement de celles du faisceau de science. Par conséquence, les images
obtenues à partir de l’appareillage d’étalonnage sont très diﬀérentes des images du ciel où, sur
un fond assez homogène, se distinguent les taches produites sur le plan focal par la lumière des
étoiles et des galaxies. Les principales diﬀérences seront détaillées en 5.2. Ces disparités sont très
importantes dans la démarche de calibration de l’imageur et doivent être bien maîtrisées.
La stabilité du système
Le but est d’atteindre un étalonnage photométrique de l’imageur exact à 0.1%. Pour ce faire, il
a été ﬁxé comme objectif de pouvoir mesurer toute variation de la réponse de l’imageur de l’ordre
de 1% avec une précision de 1%. Cela requiert de construire une source dont la stabilité relative
est de l’ordre de 10−4.
Fabriquer une source calibrée d’une telle stabilité est un projet ambitieux et diﬃcile à réaliser.
Aﬁn de réussir, il a été choisi de construire l’appareillage le plus simple possible avec un nombre
limité de composantes. En particulier, chaque surface intermédiaire entre la source lumineuse et la
pupille du télescope a été bannie. De cette façon, la lumière éclaire directement le miroir primaire
du télescope.
Les diodes électroluminescentes, connues pour leur stabilité et linéarité d’émission, ont été choi-
sies comme composantes de la source lumineuse. Enﬁn la source a été équipée des dispositifs de
contrôle en temps réel, permettant de mesurer indépendamment la lumière de calibration émise par
les LEDs et de détecter toute possible instabilité de la source.
Le choix des LEDs
La source de lumière calibrée a été conçue comme un ensemble de LEDs à spectre étroit couvrant
l’ensemble du domaine optique (de 3500 Å à 10000 Å) dans lequel l’imageur MegaCam observe le
ciel.
Les diodes électroluminescentes sont des composantes optoélectroniques qui, traversées par un
courant, produisent un rayonnement généralement concentré sur une plage étroite de longueur
d’onde. Le mécanisme d’émission se base sur la transition émissive qui peut avoir lieu dans un
semi-conducteur pour un électron passant de la bande de conduction à la bande de valence. Une
diode consiste en une jonction P-N. Celle-ci est produite en mettant en contact un semi-conducteur
dopé P (abondance de trous) avec un autre dopé N (abondance d’électrons). De cette façon, le
changement brusque de dopage entre les deux matériaux crée une zone de déplétion où les électrons
et les trous diﬀusent librement d’une part à l’autre de la jonction, qui devient presque un isolant. Si
la jonction est connectée à des électrode et polarisée en sens direct, la recombinaison électron-trou
est radiative. La longueur d’onde du rayonnement dépend du matériau dont la jonction est faite et
de la largeur de la zone de déplétion du semi-conducteur.
Les LEDs combinent un certain nombre d’avantages appréciables. Ce sont tout d’abord des
composants réputées extrêmement stables pour peu qu’elles soient alimentées par un courant
stable. Or il est relativement facile aujourd’hui de construire des sources de courant stables au
niveau de quelques 10−4 sur un intervalle de température de quelques degrés. L’émissivité des
LEDs est une fonction linéaire du courant, et ceci sur une plage importante, variant entre quelques
95
Chapitre 4. SNDice
dizaines et quelques centaines de mA. Enﬁn, la durée de vie des LEDs est longue (de l’ordre de
quelques 104 heures), et la dégradation de leur zone émissive est réputée lente. Des dégradations
rapides ont surtout été constatées en milieu industriel, lorsque les LEDs sont exposées à de fortes
températures, et exploitées à fort régime.
En revanche, les LEDs présentent l’inconvénient d’être assez sensibles à la température. En
particulier, l’échauﬀement de la LED cause une dégradation du rendement lumineux et un décalage
vers le rouge du spectre de la lumière émise. Dans le tableau 4.2, les valeurs typiques de ce décalage
sont reportées pour les LEDs SNDice. L’eﬀet est bien visible sur ﬁgure 4.16. Il faut donc d’une part
maintenir les LEDs en condition de température stable, en les connectant à un radiateur, d’autre
part suivre leurs variations de température à l’aide de thermistances.
Malgré la petite taille de la surface émettrice, leur luminosité des est suﬃsante pour éclairer
un télescope de façon directe. Une LED Golden Dragon de type bleu/verte (comme les LEDs
GD1 ou GD6 choisies pour SNDice, voir 4.2) peut irradier une intensité lumineuse d’environ 2.7 cd
(∼ 4 mW/sr) pour un courant de polarisation de 350 mA. Pour un détecteur comme MegaCam,
cette valeur d’intensité peut saturer complètement les CCDs. Pour cela, il a été choisi que les LEDs
opèrent en sous-régime, alimentées par des courants beaucoup plus faibles qui produisent un signal
d’environ 100 γ/(pixel · s) pour un courant de 50 mA, comparable au ﬂux généré par une source
astronomique.
Les LEDs peuvent être assimilées à des sources ponctuelles qui produisent un faisceau quasi-
Lambertien. Cette caractéristique permet de connaître de manière simple le ﬂux de lumière qui
atteint une surface éclairée par la LED à partir de considérations géométriques. L’intensité radiante
émise par une LED varie selon la loi :
I(θ) = I0 cos θ , (4.3)
où I0 est l’intensité absolue émise et θ l’angle entre la direction de propagation et la normale à
la surface émettrice. Dans le cas des LEDs équipant SNDice, l’angle θ < 1◦. Pour cela, la surface
transversale du faisceau émis est essentiellement plate. Un détecteur de lumière, placé à la position
(x,y) sur le plan transverse à la direction de propagation du faisceau, mesure un ﬂux donné par :
δφ(x, y) = I0 cos θ × δΩ(x, y) =
I0
Z2S
δxδy . (4.4)
En pratique, pour un émetteur Lambertien, la quantité de ﬂux mesurée à n’importe quel angle
solide est une constante dépendante de l’eﬃcacité du détecteur, de sa taille et de la distance de la
source.
Aﬁn de mieux exploiter cette caractéristique du faisceau, pour la source de lumière, ont été
choisies de préférence des LEDs de type flat top, voir ﬁgure 4.3(a), dans la limite de la disponibilité
en commerce. Cette forme assure que le cône de lumière principale, irradié vers l’avant, n’interfère
pas avec les cônes d’émission sur les cotés.
La couverture spectrale
La calibration photométrique d’un imageur a deux buts. D’une part on veut déterminer la nor-
malisation des bandes passantes, ce qui exige de disposer d’une source stable, bien caractérisée, et
produisant l’éclairement le plus uniforme possible. D’autre part, il s’agit de positionner les fronts de
ces bandes passantes en longueur d’onde, ce qui necessite des sources à spectre étroit (idéalement,
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(a) (b)
Fig. 4.3.: Schématisation des formes des faisceaux émis par différents types de LED. La figure
(a)represente une LED de type flat top émettant un faisceau étalé vers l’avant. Une LED
de type “cône inversé” 4.3(b) au contraire produit un faisceau principale plus étroit et des
faisceaux sur les cotés.
des sources monochromatiques).
Les LEDs représentent un bon compromis entre ces deux exigences. Leur émission a une forme
étroite et approximativement gaussienne, (voir ﬁgure 4.7), avec une largeur à mi-hauteur δλλ qui
varie entre 5% et 8%. Cette ﬁnesse spectrale n’est probablement pas suﬃsante pour positionner
de manière absolue les fronts des bandes passantes avec une position meilleure que le nanomètre.
Par contre, combinée avec l’extrême stabilité des LEDs, elle permet de suivre sur le long terme
d’éventuelles variations faibles de la poaition de ces fronts.
La distribution en énergie du spectre des LEDs ne comporte pas de raies étroites et cela permet
d’éviter le problème des franges. Enﬁn les spectres des LEDs émettent de l’ultraviolet à l’infrarouge
selon leur type. Cela permet, en choisissant judicieusement les composantes, de construire une
source qui couvre la totalité de la gamme spectrale de l’imageur à caractériser.
La calibration de l’instrument
Avant son installation sur site, la source de lumière doit être calibrée à l’aide d’un standard
de laboratoire, typiquement une photodiode silicium achetée auprès d’un institut tel que le NIST
américain. Le but de la calibration est de caractériser complètement les propriétés émissives de
chaque LED, à savoir leur spectre (en W/nm) et leur radiant intensity (en W/sr). Il s’agit par
ailleurs de mesurer la stabilité intrinsèque de la source, à une température données, et enﬁn de
mesurer les variations de la source en fonction de la température.
Un banc de test dédié a été construit au LPNHE pour étudier les propriétés spectro-photométriques
des LEDs et leurs variations. Il est décrit section 4.4.
Le suivi de la source calibrée
Même si l’on parvient à construire une source de lumière intrinsèquement stable, il est fonda-
mental de mettre en place un suivi tout au long de la vie de l’instrument, aﬁn de pouvoir détecter
d’éventuelles dérives de ses caractéristiques. Un tel suivi in-situ est d’ailleurs recommandé par les
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instituts de calibration, si le dispositif est amené à séjourner longtemps sur site. Ce suivi doit être
redondant, par exemple en enregistrant simultanément :
– le courant de chaque LED,
– la luminosité de cette LED
– la température de la tête, ces trois variables permettant de détecter tout changement des
propriétés d’émission des LEDs.
Un dispositif de suivi plus ambitieux consiste à installer au sein du système optique du télescope,
des photodiodes de contrôle pour mesurer in-situ, le ﬂux délivré par la source. Par exemple, une
photodiode installée à proximité du miroir permet de suivre l’intensité eﬀective du faisceau de
calibration, et de la comparer à celle extrapolée à partir :
1. des mesures des paramètres (courants LED, température) de la tête de LED
2. de la connaissance du positionnement relatif de SNDice et MegaCam.
Une photodiode supplémentaire installée non loin du plan focal permettrait de suivre directement
les variations de la transmission de l’optique du télescope.
La solution idéale consisterait à équiper le télescope de plusieurs photodiodes étalonnées par le
NIST disposées le long du chemin optique de l’imageur et près du plan focal. Cela permettrait de
comparer directement l’intensité de lumière à niveau des CCDs. Les photodiodes NIST seraient
le moyen de suivi les plus adapté pour relier les mesurer in situ à celles du banc de test. Malheu-
reusement, le choix du dispositif de suivi est limité par la faiblesse du ﬂux atteignant les surfaces
du télescope et par les contraintes sur sa taille. En eﬀet, l’irradiance typique d’un faisceau d’une
LED mesurée par le plan focale est de 0.5 nW/cm2. Une photodiode typique, calibrée par NIST,
comme le modèle Hamamatsu S2281 (surface active 1 cm2), peut générer, en réponse à ce signal,
un courant d’environ 150 pA pour λ = 5550 Å. Ce faible courant peut être facilement mesuré en
utilisant la photodiode en couplage avec un picoampèremètre. Néanmoins, cette solution n’est pas
envisageable car le détecteur ainsi assemblé se révèle d’une part couteux d’autre parte de taille
trop grande par rapport aux exigences discutées plus haut. Un dispositif plus compact a donc été
construit au LPNHE. Il est décrit section 4.3.
4.3. Description du système SNDice
Trois composantes peuvent être distinguées dans le système SNDice :
• la source de lumière,
• une série de photodiodes de contrôle pour le suivi de la calibration de l’instrument,
• un banc optique, permettant de caractériser spectrophotométriquement la source avant son
installation sur site.
Cette section est dédiée à la description des deux premières composantes. Le banc de test et les
mesures eﬀectué grâce à celui-ci seront discutés en section 4.4.
La source de lumière
L’instrument SNDice assemblé se présente comme un bloc de 13 ×13 ×28 cm, représenté sur la
ﬁgure 4.4. La structure mécanique est constitué de huit blocs d’aluminium quasiment identiques,
percé chacun de 25 ouvertures pour les canaux des LEDs. Les positions des ouvertures sont mon-
trées en ﬁgure 4.5 : chaque position est identiﬁée avec le numéro du canal de la LED associée (cf.
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Fig. 4.4.: Schéma de la source SNDice. La lentille qui focalise la “planète artificielle” est visible au
centre. Une photo de la carte d’alimentation des LEDs et un agrandissement des photodiodes
de contrôle sont représentés respectivement à gauche et à droite.
tableau 4.2). La taille de la zone d’émission est d’environ 1 mm2, donc, même à une distance ﬁnie,
chaque émetteur peut être assimilé à une source ponctuelle.
La source comprend 24 LEDs à spectre étroit, générant des faisceaux coniques. Ce sont ces
LEDs qui sont utilisées pour la calibration de MegaCam. Elle sont situées à l’arrière du dispositif, à
26 cm environ de la face avant. Le diamètre des ouvertures étant de 9 mm, l’ouverture angulaire du
faiceau de calibration est d’un peu moins de 2 degrés, suﬃsant pour couvrir la totalité du plan focal
de MegaCam. L’instrument est équipé d’une 25ème LED blanche, générant un faiceau parallèle ﬁn
(pencil beam) et utilisée pour contrôler l’orientation relative de la source et du télescope (cf. §4.3).
Les LEDs sont collées à un radiateur aﬁn de stabiliser leur température.
(a) (b)
Fig. 4.5.: Représentation de la source de lumière avec les positions des 25 LEDs dans le projet (a). A
chaque LED est associé un canal sur la carte de l’électronique de front-end (b) qui est reporte
aussi dans la première colonne du tableau 4.2.
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Les canaux d’étalonnage
Les 24 LED d’étalonnage ont été choisies de façon à échantillonner le plus régulièrement possible
la gamme spectrale 3500 Å < λ < 10000 Å couverte par l’imageur.
Aﬁn de bien caractériser chaque ﬁltre, il est nécessaire d’en échantillonner le maximum de trans-
mission, ainsi que chaque front, bleu et rouge. Cela représente un minimum de trois LEDs par ﬁltre.
La couverture spectrale obtenue des bandes passantes de MegaCam est montrée ﬁgure 4.6(a).
A l’époque de la conception de SNDice, la variété des LEDs disponibles sur le marché a permis
d’obtenir une assez bonne couverture. Néanmoins, il existe des régions pour lesquelles trouver une
LED de la couleur adaptée n’a pas été possible. Cela est le cas, en particulier, aux alentours de
700-nm où la transition entre le ﬁltre rM et le ﬁltre iM est mal échantillonnée, et dans l’infrarouge
proche, au-delà de 900 nm. A ces longueurs d’onde, le choix était limité à cause du faible ﬂux émis
par les LEDs à disposition à l’époque. Le vide à 700 nm a été partiellement couvert en choisissant
des LEDs à plus faible émission, produites par Marubeni.
Depuis la situation s’est très notablement améliorée. Par exemple, la série de LEDs APG2C1
produite par Roithner LaserTechnik 3 comprend 5 LEDs dont le pic d’émission est compris entre
720 nm et 740 nm, and 9 LEDs pour lesquelles le pic se situe entre 850 nm et 1050 nm.
400 500 600 700 800 900 1000
λ [nm]
G
D
4
G
D
3
G
D
5
G
D
1
,G
D
6
U
V
1
,U
V
3
G
D
7
4
0
0
G
D
8
,G
D
9
7
0
1
G
D
I
R
7
0
2
,7
0
3
7
0
4
G
D
2
4
2
0
9
5
0
,9
5
1
uM gM rM iM zM
(a) Couverture spectrale des LEDs SNDice (b) Couverture spectrale des LEDs SkyDice
Fig. 4.6.: Sur la figure (a) est schématisée la couverture spectrale des LEDs SNDice en comparaison
avec les filtres MegaCam. La flèche indique la longueur d’onde centrale de chaque LED. Les
bandes violettes représentent la distribution en énergie des spectres des LEDs. La largeur à
mi-hauteur est tel que δλFWHMλpeak ∼ 0.07. La figure (b) montre la couverture des bandes passantes
du télescope SkyMapper pas le prototype SkyDice. La disponibilité majeure de LEDs a permis
d’obtenir amélioration nette de la couverture, eliminant le vide autour de 700 nm.
Les spectres des LEDs sont montrés en ﬁgure 4.7 (mesurées sur banc de test) et leurs carac-
téristiques resumées dans le tableau 4.2. Dans la limite du possible, les LEDs de type flat top ont
été préférées à celles hémisphériques aﬁn de préserver le caractère Lambertien du faisceau.
La plupart des LEDs utilisées sont de type Golden Dragonr, produites par OSRAM Opto-
Semiconductors 4. Quand les courants fournis sont maximaux, ces LEDs émettent entre 3 et
20 mW/sr. Pour SNDice, le cône d’émission est limité à 2◦, donc le faisceau illumine le plan
3. http://www.roithner-laser.com
4. http ://www.osram-os.com/osram_os
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Fig. 4.7.: Les spectres d’émission des LEDs choisies pour SNDice. Les mesures ont été effectuées à
température ambiante et au courant d’alimentation nominal. Les flux ont été normalisés, ce
qui permet de vérifier les intensités relatives des faisceaux. Ainsi il est possible remarquer que
les LEDs ultraviolettes et les LEDs rouges à basse puissance (Marubeni) fournissent un flux
plus faibles de 1-2 ordre de grandeur par rapport à la LED la plus puissante.
focal avec une intensité de 70 µW, qui produit un signal d’environ 105 e−/(pixel·sec), en saturant
la caméra en moins de 1 seconde. Selon la LED allumée, le courant fourni est réglé de façon à que
le faisceau éclaire la mosaïque avec une intensité radiante variant entre 10 µW/sr et 750 µW/sr.
La ﬁgure 4.8 présente une vue en coupe d’un des 24 canaux de calibration. La forme du faisceau
émis par chaque LED est déterminée par le canal dédié constitué de deux ouvertures circulaires de
diamètre respectivement 2 mm et 9 mm. La première ouverture délimite la zone d’émission de la
LED tandis que la seconde déﬁnit la forme et l’ouverture angulaire du cône de lumière. Le faisceau
émis a une ouverture angulaire égale à environ 2◦, qui produit sur le miroir primaire une illumination
de forme circulaire de diamètre 60 cm. La taille du cône permet en même temps de couvrir le plan
focal entier avec une seule pose et de minimiser la lumière diﬀusée. Entre les deux ouvertures, cinq
masques ont été ajoutées à 2 cm l’une de l’autre aﬁn de limiter le plus possible la lumière réﬂéchie
et diﬀusée à l’intérieur de chaque canal.
Fig. 4.8.: Schématisation d’une canal de calibration d’une LED. Les masques anti-réflexion sont repré-
sentées ainsi que la photodiode de contrôle placée hors axe.
Au niveau de la seconde ouverture, comme montré en ﬁgure 4.8, une photodiode de contrôle
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Centronic OSD35-7 de 5.8 mm × 5.8 mm est placée hors axe pour chaque canal. Ce type de
photodiode a été choisi car il peut couvrir le spectre total des LEDs SNDice avec une bonne
eﬃcacité aussi dans la région de l’ultraviolet. Ces photodiodes fournissent une mesure du ﬂux émis
par les LEDs et un contrôle de la stabilité du faisceau.
Enﬁn, la température des LEDs est suivie en temps réel à l’aide d’une thermistance de type
PT1000 5 connectée au radiateur.
Le canal “planète artiﬁcielle”
Une vingt-cinquième LED, appelée “planète artiﬁcielle” , émettant une lumière blanche est po-
sitionnée au centre de la tête de SNDice, (cf. ﬁgure 4.5). Son spectre, montré sur la ﬁgure 4.9,
couvre toutes les longueurs d’onde du visible. La structure du canal associé à cette LED est dif-
férent de celle des 24 autres. La première ouverture (cf. ﬁgure 4.8) est un trou sténopeïque de
diamètre de 50 µm (tandis que pour les autres LEDs l’ouverture est large 2 mm). Au niveau de
Fig. 4.9.: Le spectre de la LED GD0 appelle “planète artificielle” est representé en rouge. Le spectre
couvre toutes les longueurs d’onde du visible en donnant une lumière blanche. Pour compa-
raison, le spectre émis par la LED GD8 est montre en rouge. Ce dernier il couvre un petit
intervalle du rouge.
la deuxième ouverture, se situe une lentille de diamètre 11 mm et de distance focale de 25 cm.
La distance entre la première ouverture et la lentille est ajustée de façon à obtenir en sortie un
faisceau parallèle et collimé. Un tel faisceau produit, sur le plan focal, un spot de diamètre environ
250 pixels, d’où le nom de “planète artiﬁcielle”. Quand les axes optiques de MegaCam et de SNDice
sont parfaitement antiparallèles, la position du spot coïncide approximativement avec le centre de
5. Le senseur industriel de température à résistance les plus utilisé.
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la caméra. Pour cela, ce canal de SNDice est de grande utilité lors des prises de données pour
contrôler le bon alignement des instruments.
L’électronique de backend
Les LEDs et les photodiodes de contrôle qui équipent SNDice sont connectées par deux cables
plats à une carte électronique dite de backend, située dans un boîtier déporté de quelques mètres.
Cette carte génère et suit le courant dans chaque LED, et assure la lecture des photodiodes
de contrôle d’une part et de la sonde de température d’autre part. Elle est équipé d’un FPGA 6
et dialogue avec un PC104 qui gère les interactions avec le système d’acquisition du télescope.
Le principe de la génération des courants LEDs est illustré 4.10. L’intensité du courant LED
Fig. 4.10.: Schéma de l’électronique générant le courant pour une LED
dépend de la tension VDAC programmable et de la valeur de la résistante RL. Celle-ci est choisie
de manière à adapter la gamme de courant dans laquelle on souhaite utiliser la LED. La tension
VL est échantillonnée à une fréquence de l’ordre de 30 kHz à l’aide d’un ADC 7 16 bit LTC1608.
Les echantillons sont enregistrée dans une mémoire tampon et envoyés sur demande au PC104
d’acquisition.
La stabilité de cette source dépend entièrement de la qualité des composants utilisés, notamment
de la stabilité en température des résistances RL ainsi que de la stabilité de la tension de référence
fournie au DAC et à l’ADC.
Les modules CLAP
La redondance du contrôle du ﬂux éclairant la pupille du télescope est assurée par des photo-
diodes refroidies (CLAP, pour Cooled Large Area Photodiode). Un module CLAP est constituée
d’une photodiode Hamamatsu S3477-04 refroidi par un thermocouple, polarisée en inverse, aﬁn
d’augmenter sa sensibilité et couplée à un ampliﬁcateur de courant à ultra bas bruit, implémenté
6. un circuit logique programmable, acronyme de l’anglais Field-Programmable Gate Array
7. acronyme de l’anglais Analog-to-Digital Converter
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sous forme d’un ASIC 8, conçu au LPNHE. L’ensemble est placé dans un boîtier de petite taille
(100 mm × 100 mm × 15 mm) pouvant être facilement placé à l’intérieur du chemin optique, au
plus proche du plan focal.
La photodiode a une grande surface active de (5.8 × 5.8) mm2 qui permet de collecter de
manière optimale le faible signal lumineux provenant des LEDs de l’ordre de nW/cm2 (sa sensibilité
est comparable à celle de photodiode S2281, bien que de taille plus petite). Le signal, d’environ
150 pA, généré par la CLAP, est ampliﬁé ( × 20) par l’ASIC. Celui-ci est placé au plus proche de la
photodiode pour minimiser les eﬀets d’induction dans le câblage qui peuvent polluer le déjà faible
signal. L’électronique de back-end est responsable de la numérisation du signal ampliﬁé.
Les modules CLAP ont été étalonnés de façon absolue avec une photodiode NIST sur le banc
de test, au même temps que les LEDs. Un prototype des modules a été installé, pour être testé,
à l’intérieur de MegaPrime, devant le juke-box des ﬁltres. Ce démonstrateur vise à vériﬁer le bon
fonctionnement ce type de module.
4.4. L’étalonnage spectro-photométrique sur banc de test
Le banc optique construit au LPNHE permet de bien caractériser l’instrument SNDice avant
l’installation au CFHT. Le banc de test a comme but d’étudier les caractéristiques spectrales et
photométriques de l’instrument, en particulier il a été conçu pour :
• mesurer les spectres d’émission des 24 LEDs et leurs variations en fonction du courant fourni
et de la température,
• obtenir une cartographie du faisceau lumineux produit par chaque LED et une mesure du ﬂux
intégré,
• contrôler la linéarité et la stabilité du système au cours d’une longue période de mesures.
Selon les mesures à eﬀectuer, le banc a été utilisé dans deux conﬁgurations diﬀérentes, montrées
sur ﬁgure 4.11. Dans cette section les mesures eﬀectuées sont discutés brièvement, pour plus de
détails se référer à la thèse (Guyonnet, 2012) et à (Juramy et al., 2008; Schamaneche & SNDice
Collaboration, 2012).
Les photodiodes standards
Le banc de test est équipé avec deux photodiodes : une fourni par l’institut NIST et une deuxième
par DKD. La photodiode calibrée par NIST est de type Hamamatsu S2281 (en silicium) et a une
surface active de 1 cm2. Elle est utilisée en régime photovoltaïque (sans polarisation), conformé-
ment aux recommandations du NIST. Elle est lue à l’aide d’un picoampèremètre Keithley 6514. La
deuxième photodiode est une MD-37-SU13, de taille plus petite (3.6 mm × 3.6 mm). Elle opère
également en régime photovoltaïque, suivant les recommandations du DKD.La lecture du signal
est fait grâce à un Keithley 617.
La sensibilité des deux est montrée sur ﬁgure 4.12. La photodiode DKD est caractérisé par
une sensibilité de 4% constante sur l’intervalle entier des longueurs d’onde. Contrairement, la
photodiode NIST est plus précise. L’incertitude sur sa sensibilité varie de 0.2% à environ 1-2%
pour λ < 4500 Å et λ > 9500 Å.
8. ASIC est l’acronyme de l’anglais Application-Specific Integrated Circuit, un circuit intégré (micro-électronique)
spécialisé
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(a) (b)
Fig. 4.11.: Configurations du banc optique pour l’étalonnage de SNDice : (a) schématise le montage
du banc pour les mesures de spectroscopie, tandis que (b) est la configuration pendant les
mesures photométriques.
La photodiode NIST n’était malheureusement pas encore disponible pour étalonner le démons-
trateur SNDice qui devait être installé à Hawaii. Celui-ci a donc été intégralement calibré avec la
photodiode DKD. Une seconde tête de LED analogue à la première est restée au laboratoire et a
été utilisée pour des études sur banc beaucoup plus poussées. Elle a été calibrée à l’aide des deux
photodiodes, dont les réponses ont ainsi pu être comparées. Les deux photodiodes ont été inter-
calibrées en utilisant la lumière provenante des LEDs. Le rapport de leurs eﬃcacités en fonction
de la longueur d’onde est montré sur ﬁgure 4.13. L’allure est compatible avec celle attendue en
considérant la documentation fournie avec les photodiodes par les deux instituts. Après l’installation
du démonstrateur à Hawaii, les tests ont continué au LPNHE sur une tête de LEDs jumelle.
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Fig. 4.12.: Sur le panel supérieure : la sensibilité des photodiodes NIST (rouge) et DKD (bleu) fourni
par les deux instituts. La précision de la photodiode NIST est de 0.2% dans le visible et
augmente jusqu’à 3% dans l’infrarouge. Pour la photodiode DKD, la sensibilité est moins
élevée (environ 4%), mais reste constante sur le spectre entier. Sur le panel inférieure :
l’évolution des efficacités des deux photodiodes (DKD en bleu et NIST en rouge) en fonction
de la longueur d’onde.
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Fig. 4.13.: Evolution du rapport des efficacités des photodiodes DKD et NIST en fonction de la longueur
d’onde : en rouge, les valeurs mesurées et en noir les valeurs attendus selon les documenta-
tions fournies par les instituts. Les valeurs sont compatibles entre les grandes bandes d’erreur
reportées par la calibration de la photodiode DKD, voir figure 4.12.
4.4.1. Mesures de spectroscopie : caractérisation et stabilité des spectres
d’émission des LEDs
Pour les mesures spectroscopiques, le montage du banc de test, montré en ﬁgure 4.11(a),
consiste en un monochromateur de type Czerny-Terner 9 couplé à la photodiode NIST disposés
dans une boite noire de taille 2 m × 2 m× 3.5 m. L’intérieur de l’enceinte est refroidi grâce à
un système de climatisation. La température n’est pas parfaitement uniforme sur le volume entier
mais ses variations sont suivies à l’aide de plusieurs senseurs PT1000 disposés sur les éléments
clef du dispositif (monochromateur, tête de LED). La LED à caractériser et la photodiode sont
alignées respectivement à l’entrée et à la sortie du monochromateur. Les données des spectres ont
été prises dans de conditions de température et courant qui reproduisent celles utilisées lors du
fonctionnement sur le site d’Hawaii.
Le monochromateur a été étalonné avant l’utilisation pour les mesures spectrales. Trois sources
(cadmie, mercure et sodium), caractérisées par de raies atomiques très étroites, ont permis de
déterminer la dépendance des performances de l’instrument de la température et du positionnement
de la source par rapport au réseau. La relation de dispersion mesurée est de (3.20 ± 0.11) nm pour
une fente de 1 mm. En outre, la transmission du monochromateur a été également déterminée en
comparant la mesure du ﬂux d’une LED fait avec et sans l’instrument placé devant la photodiode.
Pour les mesures sur banc la largeur des fentes a été ﬁxée à 625 µm aﬁn d’obtenir, en sortie, le
compromis optimal entre un bon rapport signal/bruit et un faisceau quasi-monochromatique.
9. Un monochromateur est un dispositif permettant, à partir d’un faisceau qui couvre une certaine gamme spec-
trale, d’en sélectionner un intervalle de longueurs d’onde plus étroit. En particulier, un monochromateur de Czerny-
Terner peut séparer les différentes composantes d’un faisceau polychromatic en se servant d’un grille de diffraction.
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Fig. 4.14.: Comparaison d’un spectre synthétique (triangles noirs) et d’un spectre mesuré (cercles
rouges) de la LED GD1. Le spectre a été mesuré à une température de 2.4 ◦C. Le spectre
synthétique a été obtenu en interpolant les données prises à 0.3 ◦C et 5.4 ◦C. Les résidus
sont montrés dans le panneau en bas, en général, pour ce spectre, il sont inférieurs à 0.1%.
La différence en longueur d’onde entre les deux spectres est de 0.06 Å.
Détermination des spectres des LEDs
Les mesures des spectres ont été prise, pour chaque LED, à six diﬀérentes températures entre 0
◦C et 27 ◦C. Le ﬂux à chaque longueur d’onde est calculé en utilisant :
φLEDT (λ) =
I(λ)− Idark(λ)
η(λ)
× T(λ) . (4.5)
A partir des données brutes, les spectres sont obtenus grâce à plusieurs étapes de traitement. Tout
d’abord il faut soustraire à la valeur de courant générée dans la photodiode I le courant d’obscurité
Idark et appliquer aux longueurs d’onde un décalage dû aux piédestaux du monochromateur. Ensuite
les spectres sont corrigés en tenant en compte la transmission du monochromateur T. Enﬁn, il sont
enﬁn normalisés en considérant l’eﬃcacité quantique de la photodiode η.
Les incertitudes sur la mesure du ﬂux sont dominées par la courbe de calibration de la photodiode
(cf. graphe plot 4.12), tandis que les incertitudes des longueurs d’onde sont dérivent de l’étalonnage
du monochromateur. Les incertitudes sur la température sont négligeables. Les spectres obtenus
sur le banc de test spectroscopique sont utilisés comme références pour ensuite obtenir des spectres
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synthétiques aux conditions (température et courant) des prises de données de SNDice. Les spectres
synthétiques sont calculés par interpolation linéaire à partir d’une série de spectres mesurés à
température et courant variables. La ﬁgure 4.14 montre la comparaison entre le spectre de la LED
GD1 mesuré à 2.4◦C et une spectre synthétique de la même LED obtenu en interpolant les données
à 0.3◦C et 5.4◦C. L’exactitude de la méthode est vériﬁée : la diﬀérence en longueur d’onde moyenne
est inférieur d’environ 0.06 Å. Pour le ﬂux, les résidus entre les deux spectres, montrés dans la
ﬁgure du bas de 4.14, sont en moyenne de l’ordre de 2%, avec des valeurs maximales de ±0.6%.
Un comparaison entre spectre interpolé et spectre mesuré est montrée sur ﬁgure 4.14 pour la LED
GD1, pour laquelle l’accord entre les deux est très bon (résidus d’environ 0.1%).
Les spectres normalisés sont montrés en ﬁgure 4.15. Il faut remarquer que il n’est pas possible
connaitre l’intensité de l’émission d’une LED par rapport à l’autre à partir des seules données
spectrales car la transmission absolue du monochromateur n’est pas fourni par le constructeur.
L’intercalibration photométrique des LEDs est donnée par le banc de test photométrique décrit
ci-dessous 4.4.2.
Fig. 4.15.: Spectres normalisés des 24 LEDs de SNDice. La largeur à mi-hauteur est inférieure à 7%. La
queue des distributions en longueurs d’onde peut s’étaler. Les plus larges, d’environ 100 nm,
sont mesurées pour les LEDs rouges.
Variations des spectres avec la température
Les variations de température aﬀectent l’intensité du faisceau produit par la LED ainsi que la
forme du spectre d’émission. Les mesures réalisées sur banc ont permis de quantiﬁer très précisé-
ment ce phénomène.
La ﬁgure 4.15 résume la situation. Elle présente trois spectres de la LED numéro 704 (SMC 810)
mesurés à diﬀérentes températures entre 0 ◦C et 27 ◦C. Comme attendu, une augmentation de la
température de la LED provoque un décalage vers le rouge du spectre et un aﬀaiblissement de la
radiation. Les spectres bleuissent en moyenne d’un facteur 0.101 nm/◦C lors que la température
diminue (cf. tableau 4.2). Cet eﬀet est mesuré de façon très précise. Le décalage des longueurs
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d’onde est d’environ 80 Å entre le spectre mesuré à 0 ◦C et celui à 27 ◦C.
L’intensité diminue d’environ 15% en passant de 0 ◦C à 27 ◦C. En moyenne, sur les 24 LEDs, la
diminution est de 0.7%/◦C. Les incertitudes sur ces mesures sont très faibles, de l’ordre d’un Å pour
les longueurs d’onde. Les incertitudes augmentent légèrement pour les spectres des LEDs dans
l’ultraviolet, car l’intensité d’émission est beaucoup plus faible, et dans l’infrarouge à cause de
l’eﬀet des franges d’interférence de Fabry-Perot dans le réseau du monochromateur.
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Fig. 4.16.: Variation de l’intensité et de la position du pic d’émission de la LED 704 (SMC 810) en
fonction de la température. Les spectres ont été mesurés à 0 ◦C, 12 ◦C et 27 ◦C.
4.4.2. Mesures de photométrie
Les mesures photométriques ont pour but d’une part de fournir une échelle en ﬂux pour les
spectres et d’autre part de cartographier le faisceau de calibration. Les mesures ne visent pas
à ﬁxer une échelle absolue mais plutôt à inter-calibrer les émissions des LEDs. Les cartes des
faisceaux, mesurées à plusieurs distances, permettent d’en vériﬁer la projectivité et de mettre en
évidence, avec précision, les écarts à la forme Lambertienne attendue de l’intensité. Ces écarts
peuvent dériver des masques et des ouvertures qui modèlent le faisceau sortant.
Le faisceau des LEDs est compact, son ouverture est d’environ 2◦ et, à 1 m de distance de
la source, il s’étale sur une surface circulaire bien limité de diamètre environ 3.5 cm. Il est donc
possible de le cartographier avec une photodiode de petite taille.
La conﬁguration du banc de test pour la caractérisation photométrique de SNDice est montré
sur ﬁgure 4.11(b). Les photodiodes de calibration NIST et DKD sont montées sur un plan qui peut
se déplacer en direction X et Y de façon à balayer, dans le plan transverse, le faisceau émis par la
LED étudiée. De plus l’appareillage peut bouger le long de l’axe Z aﬁn de pouvoir répéter la mesure
à plusieurs distances.
Les données prises ne servent pas seulement à la cartographie, mais sont utilisées pour déterminer
les variations du ﬂux en fonction de la température.
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La cartographie des faisceaux des LEDs
Aﬁn d’obtenir des cartes précises des faisceaux, la photodiode de l’institut DKD, de taille plus
petite (3.6 × 3.6) mm2, a été préférée à celle NIST. Les ﬂux déterminés avec le détecteur DKD
ont ensuite été convertis en valeurs NIST en utilisant le rapport des eﬃcacités (ﬁgure 4.12).
Pour chaque LED, les cartes du faisceau ont été mesurées à 2 températures (5◦C et 25◦C) et
à 4 distances diﬀérentes (1.20 m, 1.65 m, 2.10 m et 2.55 m). Cela permet de dériver la forme, la
normalisation et la projectivité de la carte. En eﬀet, une vériﬁcation de la projectivité est nécessaire
pour s’assurer de pouvoir extrapoler la forme du faisceau à n’importe quelle distance grâce à de
simples considérations géométriques.
(a) LED 400 (b) LED 950 (c) LED GD1
Fig. 4.17.: Cartes de l’intensité radiante de trois LEDs typiques. Les faisceaux présentent tous une
bosse centrale et un plateau étalé autour. L’amplitude relative de la bosse est inférieure à
1% du plateau. De plus, le plateau montre une petite pente. Toutes ces caractéristiques sont
mesurées très précisément.
Lorsque la photodiode DKD, placée à une position ~r=(X,Y,Z), est illuminée par une LED, elle
génère un courant :
IPD = APD · δΩr · η(λ) · B(~r) , (4.6)
où δΩr est l’angle solide sous-tendu par la photodiode, APD est sa surface et η(λ) est son eﬃcacité
pour la longueur d’onde moyenne de l’émission de la LED. B(~r) est l’intensité radiante de la LED à
la position de mesure, c’est à dire la quantité à déterminer. Comme aucun modélisation physique est
disponible pour décrire B, il a été choisi de développer la carte sur une grille de pixels indépendants :
B(~r) =
∑
i
βiδ(~r −~ri) . (4.7)
La taille de chaque pixel correspond approximativement à la taille angulaire sous-tendue par la
photodiode quand elle est placée à la distance maximale de la tête des LEDs. Ce modèle est ajusté
sur toutes les données disponibles pour chaque LED.
La ﬁgure 4.17 montre des exemples de cartes des faisceaux mesurées à 2.55 m de la source. Des
faibles non-uniformités sont visibles (environ 1%), comme la petite bosse centrale. Les faisceaux
sont entourés par une couronne de pénombre. L’intensité radiante est concentrée en une région
petite, en fait à 1.5◦ du centre du faisceau l’intensité lumineuse est essentiellement nulle. Toutes
ces signatures sont bien caractérisées et les mesures des cartes sont extrêmement reproductibles à
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mieux que 0.1%.
Les résidus de l’ajustement du modèle aux données de la LED GD1 prises à diﬀérentes distances
sont montrés sur la ﬁgure 4.19. La comparaison données-modèle est faite que pour les pixels qui
n’appartiennent pas à la région de pénombre. Les résidus sont faibles et surtout ne présentent pas
de structures, ce qui signiﬁe qui le faisceau n’est pas contaminé par de la lumière réﬂéchie.
Les valeurs des intensités radiantes extrapolées de l’ajustement sont reportées à la colonne 8 du
tableau 4.2. Ces valeurs sont calculées en sommant sur un angle solide d’environ 2.4 × 10−4 stéradians,
correspondant à la taille du champ de vu de MegaCam. L’intensité varie de quelques nW (LED
UV) à de centaines de nW, selon les longueurs d’onde d’émission.
Variation des cartes avec la température
Les mesures spectroscopiques ont mesuré la variation en intensité et en longueur d’onde du
spectre de chaque LED en fonction de la température. Egalement, pour les mesures photométriques,
a été étudiée la variation des cartes des faisceau avec l’augmentation de la température.
Sur ﬁgure 4.18 sont montrés les résidus de la comparaison de deux cartes de la LED GD1mesurées
à 6◦C et 23◦C à la distance Z = 2.10 m. Les deux cartes sont compatibles, surtout dans le cône
d’ouverture angulaire 1◦, représenté sur l’agrandissement 4.18(b) par la circonférence plus petite.
Dans cette région, qui contient la lumière qui éclaire le plan focal MegaCam, les résidus sont de
l’ordre de 10−4. Les diﬀérences plus consistantes se limitent aux bords du faisceau, comme montré
sur ﬁgure 4.18(a). Les origines de ces diversités ne sont pas encore clairement identiﬁées mais
l’hypothèse plus forte est qu’elles dérivent d’une dilatation de la masque de diamètre 2 mm placée
juste devant chaque LED.
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Fig. 4.18.: Distribution des résidus de la comparaison de deux cartes de faisceau pour la LED GD1
mesurées à températures différentes : à 6◦C et 23◦C, les deux à Zlab= 2.10 m. Sur (a) sont
montrés les résidus sur la carte du faisceau entière. La figure (b) est un agrandissement
sur la région du faisceau qu’illumine le plan focal. En particulier, les deux circonférences
délimitent les cônes d’ouverture angulaire 1◦ et 1.6◦. Le premier contient la lumière qui
éclaire effectivement le plan focal. Il est possible constater que dans cette région les résidus
sont de l’ordre de 10−4.
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Fig. 4.19.: Comparaison entre les cartes prises à distances différentes et les prédictions du modèle de
faisceau pour la LED GD1 . Les cartes ont été mesurées à 1.65 m (a), à 2.10 m (b) et à
2.55 m (c). Pour chaque distance sont montrés aussi la prédiction4.7 et la carte des residus
dans la région centrale entourée du faisceau.
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4.4.3. Le faisceau de la “planète artiﬁcielle”
De la même façon que pour les autres, l’émission de cette LED a été cartographiée à plusieurs
distances ( ZLAB = 1.2 m, 1.65 m, 2.10 m, 2.55 m) à deux dates diﬀérentes (4 et 7 janvier
2008), juste avant l’installation de l’instrument dans le dôme du CFHT. Ces mesures ont mis en
évidence que la direction de propagation du faisceau de la planète artiﬁcielle n’est pas parfaitement
parallèle à l’axe ~ZLAB du banc de test, voir ﬁgure 4.11. Un petit angle d’inclinaison par rapport
à cet axe, appelé η, est introduit pour prendre en compte la direction de l’axe du faisceau. En
pratique, l’orientation du faisceau est décrite par ses projections αX et αY le long des axes X et Y
du banc de test. L’inclinaison est due à la lentille de focalisation dont l’emplacement à niveau de
la deuxième ouverture du canal de la LED n’est pas précisément orthogonal au faisceau.
Les cartes sont montrées sur la ﬁgure 4.21, où il est possible voir le déplacement du centre du
faisceau. Le décalage de la position du barycentre du faisceau est proportionnelle à tan η. Sur les
proﬁles des cartes ont été ajustées des gaussiennes à 2 dimensions aﬁn d’en estimer le barycentre
à chaque distance de mesure. Ensuite les déplacements de ce dernier le long de X et de Y ont été
ajustés avec une pente, montrée sur les graphes de la ﬁgure 4.20. Le terme constant de l’ajustement
détermine le centre du faisceau au point d’émission, pour ZLAB = 0. Les résultats des ajustements
sont reportés dans le tableau 4.1. La pente dans la direction Y est presque nulle, contrairement à
la direction X, où l’eﬀet est assez important. Le désaxage en cette direction est estimée de 0.16◦.
La direction de propagation du faisceau de la planète est donc :
~aPlanet =
1√
1 + α2X + α
2
Y

α2Xα2Y
1

 ∼

+0.0028−0.0004
+0.9999

 . (4.8)
La valeur de l’angle ηX correspond à un déplacement sur le plan focal, dans la direction X, d’environ
3100 pixels (la taille d’un CCD et demi). Par ailleurs, les incertitudes sur les deux angles ηX et ηY
encodant l’orientation du faisceau sont importantes : 35 secondes d’arc pour X (correspondant à
environ 190 pixels) et 47 secondes d’arc pour Y (correspondant à environ 250 pixels). Cela sera la
principale cause d’imprécision aﬀectant l’estimation de l’orientation de la tête de LED par rapport
au télescope (cf. chapitre 7).
4 janvier 2008 7 janvier 2008
X0 (m ) 0.1165± 0.0004 0.1165 ± 0.0002
Y0 (m) 0.1425 ± 0.0005 0.1424±0.0003
αX +0.0028±0.0002 +0.0028±0.0001
αY -0.0004±0.0003 -0.0003±0.0002
αX +0.0028±0.0002
αY -0.0004±0.0002
ηX (”) 576±35
ηY(”) 72±47
Tab. 4.1.: Résumé des valeurs de l’ajustement sur les déplacements δX et δY du centre du faisceau de la
planète. Les coordonnées (X0,Y0) représentent le centre du faisceau à l’origine. θX et θX sont
les angles d’inclinaison dans les deux directions obtenus à partir des pentes de l’ajustement
(αX et αY).
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(a) (b)
(c) (d)
Fig. 4.20.: Ajustement des déplacements du centre du faisceau de GD0 en fonction de la distance de la
LED pour les deux direction (X,Y) et les deux dates. Le résumé des résultats se trouve dans
le tableau 4.1.
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(a) Mesures du 4 Janvier 2008 (b) Mesures du 7 Janvier 2008
Fig. 4.21.: Cartes du faisceau de la LED GD0 mesurées à 1.2 m, 1.65 m, 2.10 m et 2.55 m à trois jours
de décalage. 115
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4.5. L’installation du démonstrateur SNDice au CFHT
Le prototype SNDice, après l’étalonnage, a été installé en février 2008 dans le dôme du CFHT.
L’instrument est accroché à la coupole du télescope, voir 4.22, à environ 17 m de distance de Me-
gaCam, et suit ses mouvements. La source lumineuse est équipé de deux moteurs qui lui permettent
des rotations autour de ses axes d’altitude et azimut. Cela permet d’aligner son axe optique avec
Fig. 4.22.: Photographie de SNDice accroché au dôme du CFHT. Il est visible l’équerre sur lequel sont
montés les moteurs
celui de la caméra. En déplaçant de manière concertée télescope et source, il est possible balayer
le miroir primaire entier sans se limiter à l’éclairage d’une seule région ﬁxée.
Le système est contrôlé grâce au PC104 qui s’occupe aussi de la communication entre SNDice
et le TCS (Telescope Control System). La procédure de prise de données avec la source n’est pas
complètement automatisée mais il est possible de commander l’instrument à distance.
Après les premières séries de données d’installation, entre 2008 et 2011, une quinzaine de prises
de données ont eu lieu (voir tableau 7.1). Les prises de données SNDice sont faites à dôme fermé
pendant le jour. L’étape préliminaire consiste en l’acquisition des poses de biais avec l’obturateur
de MegaCam fermé. Ensuite une prise de données typique commence avec une phase d’alignement
entre les axes optique de la caméra et de SNDice. Pendant cette phase, après la rotation du dôme,
plusieurs poses de “planète artiﬁcielle” sont prises aﬁn d’ajuster l’orientation de SNDice. Quand
le spot produit par la “planète” se trouve au centre de l’image, alors les deux instruments sont
alignés. Cette procédure nécessaire pour le bon éclairement du plan focal sert aussi à explorer et
étudier la géométrie SNDice-Megacam, (cf. chapitre §7), et permet de déterminer quelle zone du
miroir est eﬀectivement illuminée. Normalement pendant les poses d’alignement, les observations
sont faites sans ﬁltres. Après l’alignement, les images successives, avec ou sans ﬁltres, sont prises
avec les LEDs de faisceaux conique. Les illuminations uniformes servent à calibrer l’instrument, en
particulier elle sont utilises à plusieurs buts :
• l’étude des performances de l’électronique de MegaCam,
• l’étude de la transmission des bandes passantes,
• la mise au point d’images de champ plat optimales,
• le détermination de la contamination des images par les réﬂexions internes à l’optique.
Ce type d’images peut être pris suivant deux modes : en utilisant ou pas l’obturateur mécanique
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de MegaCam. Dans le premier cas, la LED est alimenté avec un courant constant et le temps
d’exposition est ﬁxé par la mécanique de l’imageur. Dans le seconde, la LED est allumée et éteinte
et la durée de l’éclairement est déterminée par l’électronique de SNDice. Le signal de la LED est
suivi par la photodiode de contrôle. L’obturateur est ouvert juste avant que la LED s’allume, et
refermé juste après son extinction. Cette méthode a été imaginée pour se aﬀranchir des eﬀets
de non-uniformité introduit dans les images par le mouvement de l’obturateur. Celui-ci est ouvert
et refermé juste avant et après le ON/OFF de la LED. La possible contamination images par la
lumière résiduelle dans la coupole est minimale et contrôlée en utilisant les poses de dark. Pendant
une prise de données complète, les positions relatives de SNDice et MegaCam sont changées
plusieurs fois, aﬁn de varier la région du miroir éclairée. L’alignement est refait à nouveau pour
chaque déplacement. D’autres séries de données sont prises avec des valeurs de courant ou de
durée d’exposition croissantes pour étudier la stabilité et la linéarité de l’émission.
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Canal Nom Model Type <λ>25 (nm)
inom
(mA)
imax
(mA)
φ25 (mW/sr) dλdT (nm/
◦C) αφ =
dφ
φdT (%/
◦C)
0 GD0 ZWW5SG‡ flat top blanche 30 500 - - -
1 704 SMC810⋆ flat top 798.414±0.048 30 50 - +0.192±0.002 -0.2404±0.0019
2 GD9 LRW5SM‡ flat top 630.289±0.013 25 500 0.38592±0, 00029 +0.114±0.0005 -0.2303±0.0005
3 GD2 LBW5SM‡ flat top 474.258±0.005 25 500 0.65071±0.00055 +0.018±0.0002 -0.2241±0.0007
4 UV2 S8D31C⊙ hemisp. 312.504±0.777 15 20 0.02181±0.00021 - 0.035±0.027 -2.2129±0.0053
5 951 SFH4203† flat top 941.388±0.073 75 100 0.74315±0.00118 +0.282±0.003 -0.5340±0.0020
6 700⊛ SMC735⋆ flat top 733.087±0.070 25 500 - +0.168±0.003 -0.4489±0.00077
7 GD3 LTW5SM‡ flat top 540.637±0.026 25 500 0.31282±0.00023 +0.014±0.001 -0.5900±0.0013
8 UV0 T9F31C⊙ flat top 387.96±0.142 15 20 0.01539±0.00001 +0.086±0.005 -2.1406±0.0050
9 702 SMC750⋆ flat top 746.792±0.047 30 50 0.29190±0.00003 +0.163±0.002 -0.2369±0.0009
10 GD1 LBW5SG‡ flat top 466.417±0.013 25 500 0.23207±0.00012 +0.0017±0.0005 -0.2156±0.0005
11 705⊛ SMC810⋆ flat top - - - - - -
12 701 SMC735⋆ flat top 731.755±0.090 30 50 0.23947±0.00028 +0.172±0.003 -0.4147±0.0008
13 GD4 LTW5SG‡ flat top 533.471±0.010 25 500 0.12352±0.00003 -0.012±0.0004 -0.1301±0.0005
14 400 S8D40⊙ hemisp. 407.963±0.015 17.5 350 0.49891±0.00018 +0.029±0.001 -0.4522±0.0033
15 GDIR SFH4230‡ flat top 843.315±0.029 25 1000 0.37082±0.00037 +0.223±0.001 -0.1613±0.0008
16 420 S8D42⊙ hemisp. 422.217±0.048 17.5 350 0.20007±0.00019 +0.015±0.002 +0.1983±0.0025
17 950 SFH4203† flat top 942.371±0.080 75 100 0.69169±0.00091 +0.308±0.003 -0.2485±0.0050
18 GD8 LRW5SM‡ flat top 630.632±0.027 25 500 0.36542±0.00017 +0.117±0.001 -0.3644±0.0021
19 GD7 LAW5SM‡ flat top 620.216±0.033 25 500 - +0.121±0.001 -0.4485±0.011
20 GD5 LYW5SM‡ flat top 590.588±0.086 25 500 0.05893±0.00006 +0.105±0.003 -0.3915±0.0022
21 UV1 T9F34C⊙ flat top 387.475±0.150 15 20 0.01072±0.00002 +0.059±0.005 -3.0912±0.0166
22 703 SMC750⋆ flat top 729.395±0.059 30 50 0.23181±0.00018 +0.170±0.002 -0.8754±0.0013
23 GD6 LBW5SG‡ flat top 468.669±0.012 25 500 0.33045±0.00016 +0.010±0.0004 -0.2153±0.0016
24 UV3 S8D34C⊙ hemisp. 342.337±0.214 15 20 0.01885±0.00003 -0.027±0.008 -2.1448±0.0101
‡ Golden Dragon r© LED, OSRAM Opto Semiconductors GmbH – http://www.osram-os.com/osram_os
† OSRAM Opto Semiconductors GmbH – http://www.osram-os.com/osram_os
⊙ Seoul Semiconductor Co., Ltd – http://www.acriche.com
⋆ Marubeni – http://tech-led.com
⊛ Le canal est mort et non utilisable.
Tab. 4.2.: Résumé des caractéristiques des LEDs constituant la source de lumière SNDice. Le numéro du canal de chaque LED permet d’identifier
sa position sur la “tête” de SNDice, montrée en figure 4.5. La colonne 2 reporte les noms des LEDs et la colonne 3 les types des LEDs
et l’entreprise de production, tandis que la colonne 4 se réfère à la morphologie de la surface émettrice. La colonne 5 reporte la longueur
d’onde moyenne du spectre mesurée sur banc de test à 25 ◦C. Dans les colonnes 6 et 7, les courant d’alimentation nominale et maximale
fournis aux LEDs sont enregistrées. La colonne 8 contient les mesures des intensités radiantes, mesurées également à 25 ◦C. En colonne
9, est reportée la mesure de le décalage vers le rouge de l’émission des LEDs en fonction de l’augmentation de la température des LEDs.
Enfin, la dernière colonne contient les données sur la variation du flux émis en fonction de la température de la LED.
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Chapitre 5. Les images de calibration de SNDice
Les poses de calibration obtenues par l’éclairage des LEDs coniques de SNDice sont des images
complexes contenant beaucoup d’informations sur l’imageur et, également, beaucoup de signatures
instrumentales. Ce chapitre a pour but de présenter ces images et les premières étapes de réduction
appliquées à celles-ci.
Aﬁn de mettre en évidence les caractéristiques principales de ces poses et leurs diﬀérences par
rapport aux images astronomiques typiques, nous pouvons considérer les exemples de poses d’éclai-
rement uniforme montrées sur la ﬁgure 5.1. La diﬀérence par rapport aux images astronomiques
est due principalement à la conﬁguration particulière de l’illumination fournie par les faisceaux des
LEDs. Celle-ci diﬀère complètement de celle du faisceau de science, comme expliqué en section
5.2. La deuxième partie du chapitre présente le traitement appliqué aux images aﬁn d’obtenir des
poses corrigées de tout eﬀet instrumental et électronique (cf. §5.3).
5.1. Les poses d’éclairage uniforme prises avec SNDice
La calibration de l’imageur MegaCam a permis de mesurer des non-uniformités de l’ordre de 10 à
15% sur les images de science après l’application des étapes de réduction Elixir. La cause principale
de ces eﬀets a été identiﬁée comme étant la pollution des images par les réﬂexions parasites.
Celle-ci sont causées par la lumière réﬂéchie dans l’optique de l’instrument qui atteint le plan focal
par des chemins secondaires. Les images prises avec les LEDs SNDice se sont révélées, grâce à
leurs caractéristiques, un moyen adapté pour étudier la contamination des images d’éclairement
uniforme.
(a) LED GD8 sans filtre (b) LED GD8 avec filtre rM (c) LED GD4 avec filtre rM
Fig. 5.1.: Exemples de poses de champ plat prises avec des LEDs SNDice. Les poses de biais corres-
pondantes ont été soustraites aux images. L’image (a) est générée par l’illumination de la
LED GD8 sans filtre. L’illumination du plan focal n’est pas homogène et il est possible recon-
naître le motif dû à la lumière réfléchie par les CCDs. Les images (b) et (c) ont été prises
respectivement avec les LEDs GD8 et GD4 et le filtre rM. Il faut remarquer que, malgré la
correction des défauts provenant de l’électronique de lecture, l’illumination du plan focal reste
hétérogène. Les réflexions sont plus importantes en présence d’un filtre, car l’essentiel de la
lumière indirecte est réfléchie à partir de ce dernier. En outre, le motif radial est bien visible.
Ceci est dû à la transmission du filtre.
La ﬁgure 5.1 montre des exemples de poses obtenues avec les LEDs GD8 et GD4. Ces images
ont été traitées préalablement en soustrayant les poses de biais correspondantes. Cependant ces
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images présentent encore des signatures qui rendent l’illumination très hétérogène sur la caméra,
malgré le fait que le faisceau éclairant soit uniforme et quasi-plat (cf. ﬁgure 4.17).
L’image 5.1(a) a été prise avec la LED GD8 en absence de ﬁltre. L’éclairage du plan focal est
non-homogène. Les autres deux poses, montrées sur les ﬁgures 5.1(b) et 5.1(c), sont produites
par l’illumination des LEDs GD8 et GD4 en utilisant le ﬁltre rM. Il est possible de distinguer sur les
images :
• des diﬀérences dues aux gains de l’électronique de lecture et à l’eﬃcacité quantique des CCDs,
• des tâches de diﬀraction,
• le motif radial dû à la transmission hétérogène du ﬁltre, (cf. §3.2.2),
• des régions plus éclairées que d’autres à cause du mélange de l’illumination directe avec les
réﬂexions internes à l’optique.
Taches de diﬀraction
Les taches de diﬀraction sont créées par la lumière du faisceau quasi-monochromatique des LEDs
diﬀusée lorsqu’il rencontre des poussières sur son chemin. Les taches ont des tailles diﬀérentes, de
quelques pixels à une fraction de CCD, en fonction de la distance entre la caméra et la surface sur
laquelle la diﬀusion cohérente a eu lieu. Cet eﬀet est presque absent sur les poses de science car ni
la lumière du ciel ni l’émission des objets astronomiques contiennent des raies d’émission étroites.
Celui-ci est donc un phénomène important surtout pour les images créées par les LEDs. Par ailleurs,
ce type de défaut n’aﬀecte que les petites échelles spatiales. L’étude des images SNDice présentée
par la suite (chapitre 6 et suivants) vise à reproduire les eﬀets à grande échelle spatiale. Pour cela,
ces motifs de diﬀraction peuvent être négligés dans ce contexte.
Hétérogénéité des ampliﬁcateurs et des CCDs
Le signal généré par les photons atteignant un CCD est produit les charges collectées qui, dans
le cas de MegaCam, sont ensuite enregistrées par deux ampliﬁcateurs. Cela produit la diﬀérence
de réponse entre les deux moitiés d’un même CCD qui est visible en particulier sur la ﬁgure 5.1(a).
Sur les images brutes, l’hétérogénéité de l’illumination d’un même CCD, et entre CCDs adjacents,
est en premier lieu imputable aux gains des ampliﬁcateurs et caractéristiques diﬀérentes d’un CCD
à l’autre. Pour les images de science, les eﬀets instrumentaux reliés à l’électronique et aux CCDs
sont corrigés via la division par la pose de champ plat associée, comme mis en place par la chaîne
de réduction Elixir. Dans le cas des poses SNDice, ces diﬀérences sont corrigées avec la procédure
appelée de “stitching” qui sera présentée en 5.3.
Réﬂexions étalées
Les caractéristiques des LEDs et de l’éclairage de SNDice sont telles que l’intensité des reﬂets
est assez élevée pour qu’ils puissent être identiﬁables aussi sur les images brutes. Sur les ﬁgures
5.1(b) et 5.1(c), la réﬂexion à forme de “coussinet” est visibles. En particulier, la LED GD4 couvre
la limite bleue du ﬁltre, où la transmission est assez faible. Pour cela, les réﬂexions sont maximisées
et leur intensité est plus élevée sur l’image 5.1(c) que sur la pose 5.1(b) obtenue avec la LED
GD8, couvrant ainsi la partie centrale de la courbe caractéristique du ﬁltre, où la transmission
est maximale. Cet eﬀet est causé par les “réﬂexions de Fresnel”, un phénomène important dans les
télescopes, comme le CFHT, utilisant une optique réfringente pour obtenir un grand champ de vue.
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Les réﬂexions, en augmentant le niveau moyen du fond de ciel de manière hétérogène, introduisent
des biais diﬃcilement maîtrisables dans l’estimation des ﬂux des objets astronomiques, comme dit
précédemment en 3.10. La lumière indirecte reste une source importante d’hétérogénéité dont il faut
s’aﬀranchir. SNDice est un instrument bien adapté à la caractérisation des reﬂets, qui apparaissent
de façon évidente sur les images prises avec ﬁltre. Dans la section suivante, nous présentons les
diﬀérences entre le faisceau généré par la source de lumière SNDice et l’illumination provenant des
poses astronomiques aﬁn de comprendre l’origine des singularités des images de calibration.
5.2. Comparaison entre faisceau de science et faisceau SNDice
Les faisceaux coniques des LEDs se distinguent de façon considérable du faisceau de science qui
éclaire le miroir primaire du télescope lorsque ce dernier observe le ciel. L’image 5.2 schématise
l’éclairage du plan focal produit par une source ponctuelle astronomique, par exemple une étoile,
et une LED SNDice, assimilable à une source ponctuelle.
Fig. 5.2.: Schématisation des différences entre l’éclairage produit par une source ponctuelle astrono-
mique, située à l’infinie, et une LED, assimilable à une source ponctuelle.
La lumière provenant d’une source astronomique illumine entièrement la surface du miroir pri-
maire avec un seul angle d’incidence. L’image de la source sur le plan focal est ainsi une tache
dont la taille dépend de la PSF de l’instrument. Une fraction de la lumière est réﬂéchie par les
éléments optiques de l’imageur et atteint le plan focal par des chemins secondaires. Ces rayons, par
conséquent, ne sont pas focalisés et créent une couronne circulaire, appelée “ghost”, autour de la
tache principale, comme montré sur la ﬁgure 5.3. Les halos reproduisent la forme du miroir primaire
et des bras d’araignée qui soutiennent le correcteur grand champ. Ces réﬂexions ne constituent pas
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un problème pour l’estimation du ﬂux de la source ponctuelle car les méthodes utilisées dans ce
but (cf. annexe A) intègrent la lumière enregistrée par les seuls pixels de la tache principale.
La position de SNDice dans le dôme et le design de l’instrument sont tels que la conﬁguration
de l’éclairage du télescope et son utilisation pendant les prises de données sont complètement
diﬀérentes par rapport à celles que nous venons de décrire. Le cône de lumière produit par une LED
SNDice a une ouverture angulaire d’environ 2 deg2 permettant de couvrir l’acceptance angulaire
totale de l’imageur. Néanmoins, contrairement au faisceau de science, le faisceau de calibration
illumine une région très limitée du miroir primaire, soit une circonférence ayant un diamètre d’environ
60 cm. D’une part, cette conﬁguration permet d’éclairer avec une seule pose le champ de vue entier
de la caméra, et d’autre part les réﬂexions ne sont pas étalées sur tout le plan focal, mais sont des
taches concentrées en une région dont la position varie en fonction de la partie de miroir illuminée,
comme montré sur les ﬁgures 5.1(b) et 5.1(c) .
Fig. 5.3.: Exemple d’image, enregistrée par MegaCam. En regardant les taches produites par les l’étoiles,
il est possible de distinguer la couronne circulaire, qui reproduit la forme du miroir primaire et
de l’araignée de soutien. Le halo est causé par la fraction de lumière provenante de l’étoile
réfléchie par l’optique de l’imageur.
Sur les poses d’éclairement uniforme prises au crépuscule et utilisées le flat fielding, les réﬂexions
ne sont pas localisées mais plutôt étalées et mélangées à l’illumination directe car la lumière éclaire
la surface totale du miroir primaire en une seule pose.
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L’illumination uniforme provenant de SNDice peut être exploitée pour ses caractéristiques aﬁn
de produire des images de champ plat “nettoyées” de la contribution de la lumière indirecte. Cela
implique qu’il faut connaître, pour chaque pose SNDice, la position et l’intensité des ghosts.
Pour ce faire, il est nécessaire de prédire l’illumination produite par une LED qui éclaire une région
du miroir à partir d’une position précise. La modélisation est le développement d’une simulation du
télescope et de la source de lumière seront les sujets des chapitres 6 et suivants.
5.3. Détermination des gains relatifs et uniformisation des images
SNDice
Les particularités des images SNDice jusqu’à ici décrites sont telles que les images brutes de
calibration ne peuvent pas être traitées via la chaîne Elixir. En particulier, diviser une pose SNDice
par l’image de champ plat correspondante peut invalider l’étude des intensités des ghosts. Aﬁn de
quantiﬁer correctement la contamination des réﬂexions, il est néanmoins nécessaire d’uniformiser
la réponse de l’électronique de MegaCam et les eﬃcacités quantiques des CCDs. Pour cela, est
utilisée une méthode, appelée “stitching”, s’appuyant sur l’hypothèse de continuité de l’éclairage
entre pixels voisins. Comme rappelé en 3.4, le ﬂux pour un pixel (i,j) de la caméra, situé à la position
~x s’écrit :
φADU(~x) =
εCCD
gampli
× φ(~x) , (5.1)
dans le cas où le piédestal P~x a déjà été soustrait. Le ﬂux qui atteint le plan focal φ(~x) (exprimé
en erg·m−2·s−1) est converti ensuite en ADU. Les quantités à déterminer aﬁn de corriger les eﬀets
instrumentaux sont l’eﬃcacité du CCD εCCD et le gain de l’ampliﬁcateur gampli.
A partir des images à éclairement uniforme, il n’est pas possible de déterminer de façon indé-
pendante les valeurs de ce deux quantités pour chaque CCD et ses deux ampliﬁcateurs. Les deux
facteurs étant dégénérés, l’équation 5.1 peut s’écrire comme :
φADU(~x) =
1
γx
× φ(~x) , (5.2)
où γx =
gamplix
εCCDx
.
Grâce à la cartographie des faisceaux des LEDs, il a été vériﬁé que l’éclairement fourni par les
faisceau de calibration est uniforme à niveau de quelques pour-mil. Par conséquent, la fonction
décrivant l’illumination pour une pose SNDice est, en première approximation, continue et lisse sur
la totalité du plan focal. Sous cette hypothèse, une méthode pour reconstruire les variations d’un
ampliﬁcateur à l’autre et pour quantiﬁer le facteur γx est d’imposer que les pixels adjacents lus par
des ampliﬁcateurs diﬀérents mesurent le même ﬂux sur le plan focal. Cette condition se traduit par
la relation :
γx0 × φADU(~x0) = γx1 × φADU(~x1) , (5.3)
où x0 et x1 sont deux pixels placés à la jonction entre deux ampliﬁcateurs. Il est donc possible,
au premier ordre, déterminer les γx pour les 72 ampliﬁcateurs de MegaCam par la méthode des
moindres carrés, en minimisant :
χ2(φx;~γx) =
∑
p
wp
(
γx0 × φADU( ~x0p)− γx1 × φADU( ~x1p)
)2
, (5.4)
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Fig. 5.4.: Schématisation de la procédure de stitching. Chaque image est divisée en superpixels de taille
16 × 16 pixels. La détermination des gains relatifs se fait en imposant que le flux mesuré par
deux superpixels adjacents se trouvant aux bords de deux amplificateurs différents (carreaux
verts) soit le même.
où p prend en compte toutes les paires de pixels voisins de la caméra. Il faut remarquer que le
modèle est dégénéré. Pour cela il est nécessaire de ﬁxer la valeur γx pour un des ampliﬁcateurs et
ensuite minimiser l’expression 5.6 en fonction des 71 paramètres restants. De cette façon, nous
obtenons les estimations relatives des γx aﬁn d’uniformiser les réponses des ampliﬁcateurs de la
caméra.
En pratique, chaque CCD est divisé en superpixels de taille 16 × 16 pixels 1 auxquels est associée
une mesure de ﬂux égale à la médiane des valeurs enregistrées par chaque pixel de l’ensemble.
MegaCam compte plus d’un million de superpixels. Cependant, comme montré sur la ﬁgure 5.4,
1. Un superpixel est un regroupement contenant n × n pixels.
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chaque image en comporte 250000 étant placées à la limite des ampliﬁcateurs. La minimisation du
χ2 se fait donc sur tous les paires de superpixels “voisins” intra-CCD et intra-ampliﬁcateurs.
(a) LED GD8 sans filtre (b) LED GD8 avec filtre rM (c) LED GD4 avec filtre rM
Fig. 5.5.: Exemples de poses de champ plat prises avec des LEDs SNDice, après l’application du stit-
ching. Les images sont les mêmes que celles montrées sur figure 5.1. Après l’uniformisation de
la réponse d’un CCD à l’autre, les réflexions deviennent plus évidentes ainsi comme le motif
radial dû à la transmission du filtre.
Comme le ﬂux en chaque superpixels est élevé (de l’ordre de 104 ADU) le bruit de lecture associé
à la mesure est négligeable. L’incertitude est donc estimée en considérant uniquement contribution
poissionnienne, dépendant elle-même des gains des ampliﬁcateurs (cf. 3.3.2). En supposant les
valeurs des ﬂux associées à chaque superpixel indépendantes entre elles, le modèle d’erreur de
l’ajustement dépend directement du vecteur des paramètres, via les gains de l’électronique :
wp(~γx) =
1
γ2x0σ
2
φADU( ~x0p )
+ γ2x1σ
2
φADU( ~x1p )
. (5.5)
L’ajustement est donc non-linéaire. Aﬁn de prendre en compte ce comprotement, il est préférable
d’eﬀectuer un changement de variables et de passer des ﬂux aux magnitudes, en minimisant le
logarithme de l’expression 5.6 :
χ2(φx;~γx) =
∑
p
wp
(
log(φADU( ~x0p)− log(φADU( ~x1p) + log γx0 − log γx1
)2
. (5.6)
Comme les gains des ampliﬁcateurs peuvent varier aussi sur des petites échelles de temps, un
ensemble de paramètre est calculé pour chaque image. Sur la ﬁgure 5.5 sont montré les mêmes
poses de ﬁgure 5.1 après la correction via les paramètres ~γx. Il faut remarquer que la division de
l’image brute en superpixels a pour conséquence la diminution de la taille de l’image. De plus, après
l’application du stitching, les régions intra-CCDs sont éliminées. L’illumination de l’image sans ﬁltre
5.5(a) devient beaucoup plus homogène et il est possible de distinguer maintenant la réﬂexion due
aux CCDs qui reproduit la forme du plan focal dans la région centrale. Sur les images prises avec
le ﬁltre 5.5(b) et 5.5(c), cette méthode permet d’identiﬁer, en plus en plus du coussinet et de la
transmission du ﬁltre, les réﬂexions très étalées créées par la lumière réﬂéchie par les CCDs sur le
ﬁltre et les autres surfaces planes.
La méthode de stitching est valide sous l’hypothèse que l’illumination du plan focal soit continue
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et lisse. Cela n’est vrai que en première approximation, mais n’est plus valable quand la paire de
superpixels est séparée par une région morte intra-CCD ou en présence de grosse taches diﬀraction
ou de réﬂexions plus intenses. La diﬀérence en ﬂux induite par ces eﬀets peut être assez élevée,
par exemple si la limite d’un région de diﬀraction ou d’une réﬂexion coïncide avec le passage d’un
CCD à l’autre. En général, le fait de choisir la médiane des valeurs des ﬂux des pixels comme me-
sure pour les superpixels atténue ce type d’hétérogénéités. De plus, pendant l’ajustement, l’impact
de ces facteurs sur le calcul des gains est limité en appliquant une coupure sur les valeurs aberrantes.
La méthode présentée ici a été implémentée aﬁn d’obtenir une estimation relative des eﬀets
instrumentaux aﬀectant les images brutes. Le modèle eﬀectif mis en place vise à corriger et uni-
formiser les réponses d’un ampliﬁcateur à l’autre pour obtenir des images prêtes à être analysées.
Néanmoins, cet algorithme ne permet pas de déterminer une valeur indépendante de gain pour
chacun des 72 ampliﬁcateurs, ni de distinguer entre les variations dues à l’électronique de lecture
et celles causées par l’eﬃcacité quantique de chaque CCD. Pour cela la méthode, bien qu’adaptée
aﬁn d’obtenir des poses exploitables, ne peut pas être utilisée aﬁn de déterminer les caractéris-
tiques de l’électronique de la caméra et d’en suivre les variations absolues. Les chapitres suivants
présenterons le développement de techniques et outils visant à l’analyse des images de calibration
de SNDice.
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Le chapitre précédent a mis en évidence l’une des principales diﬃcultés rencontrées lors de l’ana-
lyse des poses de calibrations prises en illuminant le télescope avec SNDice : les images sont conta-
minées à un niveau inconnu (mais important) par de la lumière parasite provenant des réﬂexions à
l’intérieur de l’optique de MegaCam (ghosts).
Cette lumière parasite est présente dans toutes les données prises avec MegaCam. Cependant,
comme on a pu le voir, l’image d’une étoile n’est généralement pas directement contaminée par
les ghosts qu’elle a elle même générés. Ceux-ci contribuent au fond de ciel, et leur contribution
est facilement soustraite par les algorithmes de photométrie standard (cf. annexe A). Dans le cas
d’une image prise avec SNDice (comme dans le cas d’une pose de champ plat), la contamination
par la lumière indirecte n’est pas distincte de la lumière directe. Il s’agit d’une “pollution” diﬀuse,
et variable en fonction de la position sur le plan focal. Estimer son niveau est un problème diﬃcile.
L’approche mise en œuvre dans cette thèse consiste essayer de construire un modèle de l’instrument,
qui permettra de prédire l’illumination directe et indirecte du plan focal.
Une seconde diﬃculté consiste dans le fait que, comme nous l’avons vu dans le chapitre 4, le
proﬁl des faisceaux de calibration présente des non-uniformités de quelques pour-cents. Cet eﬀet,
auquel s’ajoutent des distorsions dues à l’optique du télescope font que l’illumination attendue sur
le plan focal n’est pas parfaitement uniforme. Un modèle du télescope devrait permettre de prédire
le ﬂux attendu sur les CCDs.
Enﬁn, les opérations de prise de données à distance ont mis en lumière la nécessité de développer
un système de pointage aﬁn de bien contrôler l’orientation et la position de SNDice par rapport au
télescope. Là encore, un modèle de l’optique peut nous aider à interpréter les images de planète
artiﬁcielle (cf. ﬁgure 7.1) pour en déduire l’attitude relative des deux instruments.
Ce chapitre est consacré à la description de ce modèle. Il a fallu tout d’abord synthétiser les
informations sur l’optique et la mécanique du télescope, transmises par l’équipe du CFHT (cf.
§6.1). Un logiciel simple et rapide, de tracé de rayons a ensuite été développé, et quelques tests
simples de validation ont été conduits sur l’ensemble (cf. §6.3). À ce stade, nous sommes capables
de prédire, pour un rayon incident donné, la position de l’impact sur le plan focal de la lumière
directe et des principaux ghosts.
Pour comparer les poses simulées aux images réelles, deux ingrédients restent enﬁn à développer.
Tout d’abord, une modélisation du plan focal capable de convertir l’illumination exprimée dans
le système de coordonnées du traceur de rayons en pixels. Ensuite, un modèle géométrique qui
reproduit, pour chaque pose, les origines et les directions des axes optiques de MegaCam et de
SNDice dans le référentiel du dôme. La modélisation du plan focal est discutée en 6.4 tandis que
le modèle géométrique sera présenté dans le chapitre 7.
6.1. Modèle optique de l’imageur
Le modèle optique de MegaPrime a été extrait à partir du ﬁchier produit par ZEMAX (un logiciel
dédié au design optique) et des plans décrivant l’instrument, les deux fournis par l’équipe technique
du CFHT. Grâce à ces ﬁchiers, il a été possible de modéliser les composantes du télescope en
respectant leurs dimensions, leurs formes, les distances relatives entre les surfaces ainsi que les
courbures des lentilles. Les informations à propos des matériaux utilisés, de leurs caractéristiques
optiques et des traitements anti-réﬂexion ont été obtenues des registres de contrôle de l’entreprise
SAGEM qui a produit les lentilles et les ﬁltres. Dans la suite de cette section, la modélisation
de chacune de ces composantes sera décrite. Un schéma synthétique des élements optiques du
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télescope est donné ﬁgure 6.8.
Le miroir
Le miroir primaire est un paraboloïde, de diamètre 3.952 m, et de rayon de courbure au centre,
R = 27.067 m. Au centre du miroir se trouve une occultation asymétrique que nous décrivons
approximativement par l’intersection de deux circonférences de rayon 0.675 m dont les centres
sont déplacés de 30 cm l’un par rapport à l’autre. Une modélisation précise du miroir et de son
occultation est pour guider le choix des nouveaux pointés durant les opérations de prise de données.
Si une partie du faisceau sortait du miroir, l’éclairement du plan focal serait incomplet.
La surface du miroir est recouverte d’aluminium. Sa réﬂectivité en fonction de la longueur d’onde
incidente est représentée sur la ﬁgure 6.1(a). Il faut remarquer que les réﬂectivités et les transmis-
sions des diﬀérents matériaux optiques ne sont pas explicitement incluses dans le modèle, le but
étant précisément de les déterminer (plus exactement, d’en déterminer les produits partiels).
(a) Réflectivité du recouvrement du miroir primaire (b) Réflectivité du traitement anti-réflexion de L1.
Fig. 6.1.: Sur la figure (a) est montée la variation de la réflectivité du recouvrement du miroir primaire
en fonction de la longueur d’onde incidente. Sa valeur minimale est d’environ 86% dans le
rouge. Sur la figure (b) est montrée la courbe de variation de la réflectivité du traitement
anti-réflexion de une des deux surfaces de la lentille L2. Dans l’intervalle de longueurs d’onde
couvert par le jeu de filtre de MegaPrime, la réflectivité ne dépasse la la valeur de 0.015.
Les lentilles
Le correcteur grand champ est constitué de quatre lentilles spheriques dont les caractéristiques
(courbures, diamètres, matériaux...) sont données dans le tableau 6.1.
Les lentilles sont réalisées en BSL7-Y, un verre dont la transparence dans l’UV est bonne,
produit par Ohara 1. Le polissage et les traitements antireﬂéchissants ont été réalisés par la REOSC
(Sagem). Les propriétés optiques des verres de chaque lentille sont résumées dans le tableau 6.2.
Dans les ﬁchiers de recette fournis par l’intreprise SAGEM, sont reportées les courbes de réﬂectivité
caractérisant les surfaces des lentilles, dont un exemple est montré sur la ﬁgure 6.1(b) pour une des
surface de la lentille L2. Comme courbes ne dépassent jamais 0.015 dans l’intervalle de longueurs
1. http://www.oharacorp.com/
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Miroir Lentille 1 Lentille 2 Lentille 3 Lentille 4
Matériau Aluminium BSL7Y BSL7Y BSL7Y BSL7Y
Diamètre (m) 3.592 0.810086 0.554995 0.533095 0.50606
Epaisseur (m) - 0.04468 0.029720 0.029923 0.04002
Courbure R1 (m) - 0.87703 CX 1.99905 CX 7.46788 CX 1.06025 CX
Courbure R2 (m) - 1.06502 CC 0.651357 CC ∞ ∞
Tab. 6.1.: Caractéristiques des lentilles constituant le correcteur grand-champ de MegaCam. Les maté-
riaux, les dimensions et les courbures des surfaces des lentilles ont été utilisées pour construire
la simulation qui modélise le système MegaCam-SNDice.
d’onde d’intérêt, cette valeur maximale a été ﬁxée pour tous les traitements anti-réﬂexion des
surfaces des lentilles dans le modèle optique.
Lentille Matérieau Melt ID Indice optique
Réﬂectivité
700 nm
L1 BSL7Y SCSO1552A02 1.516728 0.016
L2 BSL7Y JOE8708 1.516775 0.008
L3 BSL7Y JOA8705 1.516803 0.015
L4 BSL7Y JOA7Y02 1.516494 0.014
Tab. 6.2.: Résumé des caractéristiques optiques des matériaux dont sont constituées les composantes
de MegaPrime.
Les ﬁltres
MegaCam est équipé de 5 ﬁltres interférométriques ugr iz , réalisés en S-BSL7Y, également
fabriqués par la REOSC. Ces ﬁltres sont d’une taille peu commune en astronomie (30 cm de côté)
et leur réalisation a dû représenter un tour de force. Comme signalé dans un chapitre précédent,
leur transmission n’est pas uniforme. En particulier, le positionnement des front varie de près de
5 nm entre le centre et le bord des ﬁltres. Le tableau 6.3 résume les caractéristiques des ﬁltres de
MegaPrime implémentées dans le modèle.
Filtre 〈λ〉 (nm)
Distance
(m)
Epaisseur
(m)
Diamètre
(m)
Matériel
n eﬀectif
(± 0.1)
u∗M 374
13.615
0.01
0.384 S-BSL7
1.80
gM 487 0.005 1.70
rM 625 0.005 1.80
iM 770 0.005 1.60
zM n/a 0.005 1.50
Tab. 6.3.: Résumé des propriétés de filtres dont MegaCam est équipée. Pour chaque filtre sont repor-
tées la longueur d’onde centrale, la distance d’emplacement par rapport au miroir primaire,
l’épaisseur du filtre, le matériel constituant et l’indice de réfraction effectif obtenu avec l’ap-
proximation 3.2.
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Les éléments de soutien mécanique
Le modèle n’inclut pas seulement les éléments optiques du télescope mais aussi certains éléments
de la structure du télescope susceptibles de faire obstacle à la propagation du faisceau de calibration.
De ce fait, il a été nécessaire d’intégrer les positions et les dimensions de ces éléments. En plus
des composantes déjà présentées, le modèle contient donc :
• l’anneau de soutien entre la caméra et le miroir, situé à 9.2077 m de ce dernier et ayant un
diamètre d’environ 5 m,
• le upper-end composé par l’araignée qui soutient la caméra et le correcteur grand champ,
• le focus stage assembly (FSA), qui est le support de la caméra. Celui ci permet de bouger le
plan focal pour ajuster la position du foyer qui se déplace légèrement lors des changements
des ﬁltres ou à cause des dilatations liées à la température,
• le baﬄing des surfaces situées devant les lentilles du correcteur de champ pour minimiser la
diﬀusion de la lumière et les réﬂexions internes à l’imageur,
• le bouchon qui contient les lentilles et MegaCam, modélisé comme un cylindre.
Le modèle complet
Une fois la forme de toutes les surfaces optiques déﬁnies, il reste à les positionner correctement
les unes par rapport aux autres. Les paramètres du modèle complet sont présentés table 6.4 et
ﬁgure 6.8. Les informations concernant le positionnement de chaque lentille par rapport au vertex
du miroir primaire ont été extraites principalement du modèle ZEMAX fourni par l’équipe du CFHT.
Il restait cependant une incertitude sur le positionnement exact de la lentille L3 dont le montage
a été modiﬁé au cours d’une série d’interventions réalisées en 2004. Plusieurs itérations avec Greg
Barrick, l’opticien du CFHT, ont permis d’estimer la distance L3-miroir. La ﬁgure 6.2 montre le
modèle du télescope reconstruit à l’aide du logiciel traceur de rayons et de librairies ROOT.
Elément Distance (m) Epaisseur (m) Diamètre (m)
Miroir 0 0 3.592
Anneau 9.2077 0.39 ∼ 5
L1 11.4762 0.04468 0.810086
L2 12.2441 0.02972 0.554995
L3 12.5773 0.029923 0.533095
L4 13.2802 0.04002 0.50606
ISU 13.3579 0.0100 0.464
Filtre 13.615 0.005/0.01 0.384
Fenêtre 13.6345 0.05 0.378
Plan Focal 13.6865 0 0.256
Tab. 6.4.: Résumé des positions des éléments de l’imageur. La position par rapport à l’origine du réfé-
rentiel (qui coïncide avec le vertex du miroir), leurs épaisseurs ainsi que leurs diamètres sont
donnés.
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(a) L’imageur MegaPrime reproduit par le traceur
de rayons.
(b) L’imageur MegaPrime reproduit par le tra-
ceur de rayons.
(c) Agrandissement sur le correcteur grand
champ et sur le cylindre qui le contient.
(d) Section de l’agrandissement sur les volumes
du correcteur.
Fig. 6.2.: Modèle de MegaPrime developpé à l’aide du logiciel traceur de rayons. La simulation de tous
les volumes composant l’imageur MegaPrime produite avec le traceur de rayons est montrée
sur (a) et (a). Les figures (c) et (d) sont des agrandissements du correcteur grand champ.
Les lignes rouges sont les rayons tracés pour reproduire une pose, le numéro 17 enregistrée
pendant le run du 01 février 2011.
Implémentation
Le modèle décrit ci-dessus a été implémenté en C++ en utilisant les primitives de géométrie
3D fournies par la librarie ROOT (Brun & Rademakers, 1997). Une alternative aurait été d’utiliser
directement un logiciel de modélisation de systèmes optiques, comme ZEMAX. Cependant, ZEMAX
est un outil cher, et probablement trop complexe pour notre problème.
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La classe TGeoVolume a été utilisée pour reproduire les volumes optiques et non optiques. Les
classes dérivées de TGeoTransform3D ont permis de les positionner dans l’espace, ce position-
nement pouvant être modiﬁé au vol dans le programme. Ainsi, il est possible de calculer facile
l’inﬂuence de la position et l’orientation de chaque surface optique sur une observable, telle que la
position du spot de la planète. Mieux, ces mêmes positions et orientations peuvent éventuellement
être ajustées en comparant les prédictions du modèle optique à des données, par une méthode
de moindres carrés. Pour décrire les diﬀérents matériaux et leurs propriétés optiques, une classe
dédiée, dérivée de TGeoMaterial a également été créée. Chaque volume déﬁni est ainsi caractérisé
par le matériel constituant.
6.2. Propagation de la lumière dans l’optique de MegaPrime
Des routines de lancer de rayon (raytracing) ont été implémentées aﬁn de simuler rapidement la
propagation de la lumière dans l’optique. La propagation des rayons de la source au plan focal est
déterminée par les lois de l’optique géométrique (Snell-Descartes). En toute rigueur, pour chaque
rayon qui rencontre une surface optique, deux rayons ﬁls devraient être créés, un réﬂéchi et l’autre
réfracté. Un rayon direct, le long de son parcours entre le miroir et le plan focal, génère 15 rayons
ﬁls réﬂéchis, un pour chaque surface rencontrée. Ces rayons, de génération 1, à leur tour génèrent
15 autres de rayons de génération 2, et ainsi suite. Donc à partir d’un seul rayon 15n rayons réﬂéchis
sont générés, où n est le nombre de générations considéré. Aﬁn de diminuer le temps de calcul, il
est crucial de ne retenir que les informations sur les rayons qui atteignent le plan focal. Des ﬁltres
logiciels ont donc été implémentés aﬁn de ne sélectionner que les chemins de propagation qui nous
intéressent, par exemple le chemin direct miroir-CCDs ou les chemins caractérisés par une réﬂexion
sur une surface choisie.
Le logiciel peut tracer plusieurs millions de rayons en quelques minutes. Le nombre de rayons
nécessaires à simuler l’éclairement du plan focal étant au moins de l’ordre de 1010 (dans le cas où
la caméra est divisée en superpixels de taille 64 × 64), le temps de calcul peut être relativement
long.
Heureusement, dans le cas de SNDice, il existe une solution beaucoup plus simple, et beaucoup
moins coûteuse en temps de calcul : il est possible simuler directement la propagation des inten-
sités lumineuses, suivant la formule 4.2, en calculant, pour chaque point du plan focal, le facteur
géométrique dû à l’optique qui transforme l’intensité radiante (W/sr) d’un élément d’angle solide
du faisceau en l’irradiance (W/m2) aﬀectant le pixel correspondant. Cela évite de devoir générer
et propager des milliards de rayons via une simulation MonteCarlo (demandant beaucoup de temps
de calcul). Il faut remarquer que cette méthode n’est applicable que parce qu’il existe une bijec-
tion entre éléments de surface du plan focal, et éléments d’angle solide du faisceau de calibration.
D’autres designs optiques, par exemple ceux qui mettent en œuvre un écran, nécessiteraient une
simulation Monte-Carlo.
Approximations du modèle optique
Le logiciel traceur de rayons et le modèle optique ont été créés en ayant comme but d’obtenir
un moyen simple pour prédire la propagation de la lumière dans l’instrument MegaPrime. Ainsi, la
lumière directe peut être séparée de la contribution des réﬂexions. Le logiciel sert à localiser ces
dernières sur le plan focal et à en estimer l’étalement. Le modèle optique n’a pas l’ambition de
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reproduire aussi les eﬀets chromatiques ni de quantiﬁer précisément l’intensité (en unités de ﬂux
physiques) de l’illumination de la mosaïque.
De ce fait, il a été possible de recourir à quelques approximations dans l’implémentation des
propriétés des matériaux et la simulation de la propagation des photons. Par exemple, la variation
des indices des verres des lentilles et des ﬁltres en fonction de la longueur d’onde a été négligée.
Les valeurs reportées dans les tableaux 6.2 et 6.3 ont été adoptées pour les indices optiques, aﬁn
de prendre en compte l’eﬀet de réfraction.
Comme il sera expliqué dans le chapitre 8, nous supposerons que la réﬂectivitéR et la transmission
T d’une surface optique données sont liées par R = 1 − T . De la même façon, pour les CCDs,
l’hypothèse a été faite que la réﬂectivité de ce derniers soit égale à RCCD = 1 - εCCD, où εCCD est
l’eﬃcacité quantique des détecteurs.
Par ailleurs, nous avons également choisi, dans un premier temps, d’ignorer la diﬀusion de la
lumière par les surfaces passives (baﬄing etc.) ainsi qu’un certains nombre d’eﬀets tels que la
réﬂexion non spéculaire ou la diﬀusion à petits angles par les surfaces optiques.
Enﬁn, comme l’intensité du faisceau n’est pas un facteur déterminant pour la geométrie, il
a été supposé que le miroir primaire transmet environ 100% de l’instensité du faisceau incident
indépendamment de la longueur d’onde.
6.3. Validation du modèle optique développé dans le logiciel traceur
de rayons
La validité du modèle optique a été vériﬁée grâce au logiciel traceur de rayons. Plusieurs tests
ont été eﬀectués pour s’assurer de l’exactitude des positions, des épaisseurs et des courbures des
lentilles. Par la suite, est présentés un de ces tests : la détermination de la position du foyer primaire
de l’imageur.
6.3.1. Détermination du foyer primaire du système optique
Le premier test du modèle de l’instrument consiste à vériﬁer que son implémentation dans le
traceur de rayons focalise bien la lumière entrante. Pour ce faire, à l’aide du logiciel, il est possible
de simuler le parcours d’un rayon parallèle à l’axe optique de la camera. Si le rayon est bien focalisé,
il doit éclairer le centre exacte du plan focal. Un déplacement de cette position est toléré s’il ne
s’élève qu’à une fraction (environ 1/10) de la taille d’un pixel (13.5 µm).
La première version du modèle optique était développée avec les distances extraites directement
des plans du télescope. La simulation faite avec cette version du modèle implémentée dans le logiciel
traceur de rayons a mis en évidence que celle-ci n’était pas correcte car il était nécessaire déplacer
d’environ 6 mm le plan focal, la fenêtre et le ﬁltre, pour que le faisceau soit bien focalisé.
Une deuxième version du modèle optique, avec le distance reportées en 6.4, a été testée après
avoir corrigée les positions des surfaces optiques en les remplaçant avec des mesures mises à
jour après plusieurs échanges avec G. Barrick, l’opticien du CFHT. En eﬀet, au cours du temps,
l’optique de MegaPrime a été plusieurs fois corrigée et ajustée par rapport au design originel (voir
par exemple l’initiale inversion dans le montage de la lentille L3, cf. §3.4) aﬁn d’obtenir la qualité
d’image optimale.
Pour la simulation de la version ﬁnale du modèle, 5000 rayons parallèles à l’axe optique de
MegaCam ont été générés par le traceur de rayons. Le foyer a été déterminé en étudiant la variation
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(a) Détermination du focus pour la direction X. (b) Zoom de (a) autour du foyer
Fig. 6.3.: Test du modèle optique : focalisation de 5000 rayons parallèles à l’axe optique de la caméra.
La focalisation est obtenue avec une distance radiale de environ 0.2 pixel du centre, grâce
au déplacement du plan focal de -1.1 mm. La figure (a) montre la variation de la taille de
la tâche créée sur la caméra par les rayons. Quand le plan focal est bien placée au foyer, sa
taille σPSF est d’environ 0.2 pixel, donc en bonne approximation ponctuelle.
de la position et de la taille la tâche produite par les rayons en fonction du déplacement du plan
focal d’une quantité δfocus.
La ﬁgure 6.3 montre le déplacement nécessaire pour focaliser le rayon : le foyer est obtenu en
diminuant de 1.1 mm la distance plan focal-miroir primaire. En faisant cela, le rayon atteint la
camera à environ 3 µm du centre (0.2 pixel) dans la direction radiale et le spot créé est ponctuel.
Il est possible de conclure que le modèle est exact.
6.4. Modélisation du plan focal
Le logiciel traceur de rayons fournit, pour chaque rayon, les coordonnées du point d’impact sur le
plan focal. Les coordonnées ainsi obtenues, notées par la suite (xm, ym), sont exprimées en mètres.
Le référentiel du plan focal dans le logiciel a pour origine (arbitraire) l’intersection entre l’axe z du
modèle et le volume ﬁgurant le plan focal. Pour comparer l’illumination attendue avec les vraies
images, il faut transformer ces coordonnées arbitraires en pixels (xp, yp). Cela permet d’avoir un
moyen de comparaison directe avec les images SNDice en tenant aussi compte des régions non-
actives entre CCDs. Pour passer de (xm,ym) à (xp,yp), il est nécessaire de disposer d’un modèle du
plan focal.
Comme aucun modèle géométrique du plan focal n’était facilement disponible, nous avons décidé
d’utiliser l’information encodée dans les transformations WCS 2 calculées pour chaque image Me-
gaCam (Greisen & Calabretta, 2002). Celles-ci permettent d’associer à chaque pixel d’une image
astronomique les coordonnées célestes correspondantes sur le ciel. Connaissant le pointé du té-
2. Utilisant ces coordonnées, pour chaque pixel est calculé un angle par rapport à l’orientation de l’axe optique
de la caméra en utilisant les relations : (
φ
θ
)
=
(
f (αp − αtel, δp − δtel)
g(αp − αtel, δp − δtel)
)
(6.1)
où f et g sont les fonctions qui fournissent φ et θ à partir des coordonnées célestes. Ces transformations sont obtenues
grâce à la projection des coordonnées célestes sur le plan tangent.
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Fig. 6.4.: Comparaison entre le modèle de plan focal ajusté par le traceur de rayons et les positions
obtenues à partir du seul modèle optique de l’imageur. L’angle de rotation globale de la caméra
et l’inclinaisons des CCDs ont été modélisées de façon satisfaisante malgré le fait qu’une pente
résiduelle du plan focal est visible en comparant le motif des flèches des CCDs de la demi-
caméra supérieure à ceux de la demi-caméra inférieure. En effet, les résidus de la modélisation
sont inférieurs au pixel, voir figure 6.6, et cela permet une modélisation suffisamment bonne
pour l’analyse des images SNDice.
lescope (αtel,δtel), il est possible de construire une fonction W qui associe à chaque pixel deux
angles θ, φ caractérisant l’orientation du rayon incident correspondant par rapport à l’axe optique
du télescope :
W :
(
xp
yp
)
7−→
(
θ
φ
)
, (6.2)
ou son inverse :
W−1 :
(
θ
φ
)
7−→
(
xp
yp
)
. (6.3)
Le modèle optique décrit dans ce chapitre implémente une fonction analogue :
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Fig. 6.5.: Distribution des résidus du modèle sur le plan focal.
R :
(
θ
φ
)
7−→
(
xm
ym
)
, (6.4)
qui ne diﬀère de W−1 que par le modèle recherché :
Mfp :
(
xm
ym
)
7−→
(
xp
yp
)
. (6.5)
Le modèle du plan focalMfp peut être décrit par une série de 36 fonctions linéaires (une par CCD) :(
xp
yp
)
=
1
tp
(
cos θCCD − sin θCCD
sin θCCD cos θCCD
)(
xm
ym
)
+
(
x0CCD
y0CCD
)
, (6.6)
où tp est la taille eﬀective moyenne des pixels (ajustée dans le modèle), θCCD est un (éventuel) angle
d’inclinaison du CCD par rapport à ses voisins et (x0CCD,y
0
CCD) indiquent la position du premier pixel
(par convention en haut à gauche) du CCD sur le plan focal entier, soit au total, 109 paramètres : les
36 angles pour les CCDs, les 72 positions du premier pixel (0,0) de chaque CCD et la taille des pixels.
Pour une image donnée, il est donc possible de calculer la correspondance (xp, yp) ↔ (sf xm, ym)
en combinant le modèle optique et les transformations WCS, et il est possible d’ajuster le modèle
de plan focal sur cette correspondance. Les résidus de l’ajustement sont montrées sur la ﬁgure 6.4.
Il faut remarquer qu’il existe une inclinaison résiduelle du plan focal, visible en comparant le motif
des ﬂèches des CCDs de la demi-caméra supérieure à ceux de la demi-caméra inférieure. Malgré
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Fig. 6.6.: Résidus le long de X et Y de la modélisation du plan focal (voir figure 6.4) obtenus en
comparant le coordonnées des pixels (xp, yp) avec leurs coordonnées (xm,ym). L’ajustement est
fait sur 109 paramètres : un angle d’inclinaison pour chaque CCD, 72 coordonnées (x0CCD,y
0
CCD)
et la taille des pixels. La dispersion des résidus est d’environ 5 µm en X et 12 µm en Y. En
général, la distance moyenne entre le position prédite et celle mesurée est d’environ 1 pixel.
celle-ci, l’angle de rotation globale de la caméra et l’inclinaisons des CCDs ont été bien modélisés.
En eﬀet, la valeur moyenne des résidus est d’environ 12 µm, soit un pixel, voir ﬁgure 6.6. Un tel
accord montre que le modèle que nous avons construit reproduit très exactement les distorsions
réelles de l’optique (encodées dans les transformations WCS). En toute rigueur, le modèle devrait
être redéterminé chaque mois. En eﬀet, la caméra MegaCam est déplacée à chaque lunaison du
foyer primaire du télescope pour être remplacée par les autres caméras en fonction sur le télescope.
Cela peut causer des petites diﬀérences dans la position de la caméra entre lunaisons consécutives.
En pratique, l’orientation globale du plan focal sur le ciel varie donc de quelques centièmes de
degrés d’un run à l’autre, comme montré sur ﬁgure 6.7. L’eﬀet est petit et il peut être négligé
dans l’état actuel de l’analyse.
6.5. Conclusions
Nous avons construit un modèle simple de l’optique de MegaCam, ainsi qu’un modèle du plan
focal. A ce stade, nous sommes capables de prédire, pour un rayon incident donné, la position
d’impact (en pixels) sur le plan focal. Aﬁn de pouvoir prédire l’illumination du plan focal pour une
vraie image SNDice il nous manque un dernier ingrédient : nous devons connaître, pour chaque
image, les positions et orientations relatives de SNDice et du télescope.
Quand la fonction G est connue, il est possible de simuler chaque pose SNDice en fournissant
(~xLED;~uLED) comme information d’entrée au traceur de rayons. La démarche qui mène à détermi-
ner ces deux vecteurs, pour n’importe quelle pose, dans un référentiel associé à MegaCam, sera
présentée dans le chapitre suivant.
Plus formellement, nous devons déterminer une fonction G, qui fournit l’origine ~xLED et la di-
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Fig. 6.7.: Valeurs des angles d’inclinaison en fonction du numéro de CCD pour différents runs. La
correction à appliquer peut être séparée en un angle globale de rotation constant et un
deuxième angle variable selon la prise de données.
rection de propagation ~uLED du faisceau de calibration dans le référentiel du télescope à partir
de :
1. la position du dôme (θD),
2. l’orientation du télescope (Talt,Taz),
3. et l’orientation de SNDice (θX, θY) (valeurs reportées par les codeurs moteurs).
La relation géométrique à contraindre est :
G : (θD, Talt, Taz, θX, θY) 7→ (~xLED;~uLED) (6.7)
Quand la fonction G est connue, il est possible de simuler chaque pose SNDice en fournissant
(~xLED;~uLED) comme information d’entrée au traceur de rayons. La démarche qui mène à détermi-
ner ces deux vecteurs, pour n’importe quelle pose, dans un référentiel associé à MegaCam, sera
présentée dans le chapitre suivant.
141
Chapitre 6. Modélisation de MegaCam/MegaPrime

	A
B
BA
BC
B
DEF
DB


AA
AC
CAA
CC
C	
C	C
C		



 !"#$
A



AA
AA
	
Fig. 6.8.: Schéma de l’optique du correcteur grand champ de MegaPrime. La distance de chaque élé-
ment du vertex d miroir primaire est indiqué en rouge, son épaisseur en bleu.
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La connaissance du modèle optique du télescope et le logiciel traceur de rayons permettent de
simuler la propagation de la lumière de la source SNDice au plan focal MegaCam. L’ingrédient
manquant pour la simulation complète du système est la fonction qui permet de contrôler la
géométrie du système, c’est à dire la position et l’orientation de SNDice relativement à MegaCam,
connaissant la position du dôme θD, l’altitude et l’azimuth du télescope (Talt, Taz), ainsi que les
valeurs des codeurs des deux axes moteurs de SNDice, θX et θY :
G : (θD, Talt, Taz, θX, θY) 7→ (~xLED;~uLED) .
Les données à disposition pour déterminer les paramètres de cette fonction sont les images prises
en éclairant MegaCam avec la planète artiﬁcielle de SNDice de l’alignement des axes optiques des
deux instruments (cf. §7.1). La “planète artiﬁcielle” est le nom donné à la LED générant un faisceau
collimé et se trouvant au centre se la source de lumière SNDice (cf. §4.3). L’éclairage du plan focal
par cette LED produit un spot principal et un ensemble de réﬂexions parasites, appelées ghosts.
La position du spot principal est sensible à l’angle entre l’axe optique de MegaCam et la direction
du faisceau de planète artiﬁcielle. Les positions des ghosts sont elles inﬂuencées par les positions
relatives de l’axe optique et du faisceau. Les informations encodées par les images de “planète
artiﬁcielle” (cf. §7.2) permettent donc de reconstruire les attitudes relatives des deux instruments.
Ce chapitre présente l’étude qui a permis de déﬁnir le modèle géométrique capable de prédire,
pour chaque image, la position de la LED éclairant le télescope et l’orientation de la normale au plan
des LEDs. La première étape de l’étude a consisté à repérer des positions de référence (arbitraires)
de SNDice et MegaCam dans le dôme, décrites en section 7.3. Ces positions seront parfois appelées
positions de garage, dans la suite du chapitre. Dans ces positions, la distance entre MegaCam et
SNDice a été estimée à partir, d’une part, de cotes extraites des plans (blueprints et ﬁchier CAD)
du télescope et de SNDice, d’autre part, d’une série de mesures réalisées à l’aide d’un télémètre
laser, au moment de l’installation de SNDice. Une fois connues les positions et orientations relatives
des axes de rotation des deux instruments dans une position de référence, il est facile de modéliser
leurs mouvements. Pour MegaCam, il suﬃt de composer deux rotations, une autour de l’axe horaire
du télescope, et l’autre autre de l’axe des déclinaisons. Pour SNDice, il en faut trois : une pour le
dôme, plus deux, par rapport à chacun des axes de rotation de l’instrument.
Pour obtenir la précision souhaitée, il a été nécessaire de prendre en compte une série de défauts
mécaniques, aﬀectant notamment la monture de SNDice. Ce travail est décrit en 7.4. L’amplitude
relative de chacun de ces eﬀets a été déterminée grâce à un ajustement sur les données (cf. §7.5).
La description de la géométrie du système SNDice-MegaCam, combinée au modèle optique décrit
au chapitre précédent, permet d’obtenir une simulation réaliste de la propagation du faisceau de
calibration dans l’optique, et cela pour chaque pose de calibration prise avec SNDice.
La détermination précise de la géométrie a également une application pratique au cours de la prise
des données, discutée en 7.6. En eﬀet, elle permet de pré-calculer avec précision les mouvements
de la tête de LEDs et du télescope pour aligner les axes des deux instruments. Il est ainsi facile de
scanner rapidement plusieurs positions du miroir primaire, tout en maintenant l’alignement.
Nous verrons aussi que, une fois la géométrie connue, l’étude de la position relative des ghosts
fournit un test d’alignement des éléments optiques de l’imageur, comme décrit en section 7.7.
L’ensemble des données d’alignement accumulées jusqu’à ce jour ne permet malheureusement
pas de contraindre parfaitement l’ensemble du modèle. La dernière section 7.8 est dédiée à la
simulation, d’une série de prises de données optimale permettant d’améliorer les contraintes sur le
modèle optique et de lever les dégénérescences entre les diﬀérentes eﬀets ﬁns.
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7.1. Le lot de données
La première étape d’une séquence de prise de données avec SNDice est l’alignement des axes
optiques de MegaCam et de la source de lumière. En l’absence de modèle optique précis, la procé-
dure est la suivante. Le télescope et le dôme sont positionnés, puis l’alignement est obtenu via des
déplacements successifs grâce aux moteurs de SNDice, en prenant une image de contrôle à chaque
itération. L’alignement est considéré satisfaisant quand le barycentre de la tache centrale, calculé
avec Sextractor, se trouve à 1-2 superpixel 16×16 du centre du plan focal (coïncidant approxi-
mativement avec l’axe optique du télescope). Un bon modèle d’alignement permet en théorie de
limiter le nombre d’expositions prises avec la planète artiﬁcielle à une seule. En pratique, comme il
existe une incertitude d’à peu près 0.1 degrés sur la position du dôme, il faut deux à trois poses de
contrôle pour obtenir un bon alignement.
Le tableau 7.1 énumère les prises de données réalisées au cours de la vie du projet. Le tableau
reporte aussi les informations sur le déroulement de chacune. L’identiﬁant de chaque run et sa
date d’observation sont reportés dans la première et dans la deuxième colonne respectivement. Les
positions du dôme pendant l’observation se trouvent dans la colonne 3. La colonne 4 contient le
nombre d’images de planète acquises (sans ou avec ﬁltre).
Les quatre premières prises de données, appelées I1-I4, ont été eﬀectuées pendant l’installation de
SNDice au CFHT. Les nombreuses images de planète des runs I3 et I4 ont servi pour une première
étude de la géométrie du système SNDice-MegaCam (Barrelet et al., 2008). En particulier, lors de
l’installation, un balayage systématique en azimuth et en altitude a été eﬀectué. Cela a permis de
comprendre les mouvements des moteurs de SNDice et d’étudier la conﬁguration pour l’alignement
des axes optiques de l’imageur et de la LED.
Pendant les prises de données de 2010 et 2011, de nombreuses poses de SNDice ont été enregis-
trées. En particulier, la stratégie de ces observations a consisté à explorer le plus possible la surface
du miroir primaire aﬁn d’en éclairer des régions diﬀérentes. Cette démarche permet d’étudier la
relation entre la position de SNDice dans le dôme et les déplacements des réﬂexions sur les images
à éclairement uniforme. Toutes ces poses ont été essentielles pour déterminer et mettre à jour la
géométrie du système surtout après ses changements (par exemple, les moteurs de SNDice ont été
changes deux fois). A ces améliorations de l’instrument correspondent des mises à jour des certains
paramètres géométriques du système. Pour l’étude présentée dans la suite, ont été utilisées les
seules images prises pendant 2010 et 2011.
7.2. Les images obtenues avec la planète artiﬁcielle
Sur ﬁgure 7.1 sont montrés deux exemples de poses prises avec la planète artiﬁcielle sans ﬁltre.
Le spot central et les ghosts sont clairement visibles. Il faut remarquer que ni le spot principal
ni les taches des réﬂexions ne sont parfaitement focalisés. D’une part à cause de l’imprécision de
l’emplacement de la lentille devant la LED (cf. §4.4.3) la qualité du faisceau parallèle n’est pas
excellente, d’où l’étalement du spot principal (largeur à mi hauteur d’environ 100 pixels). Par ailleurs,
les ghosts n’ont aucune raison d’être focalisés, puisque ils atteignent le plan focal via des chemins
secondaires. Si le faisceau couvrait l’intégralité du miroir primaire, les ghosts ressembleraient aux
couronnes circulaires qui entourent les objets ponctuels montrés sur ﬁgure 5.3. Comme le faisceau
ne couvre qu’une petite fraction de la surface du miroir, ceux-ci apparaissent comme des taches
quasi-ponctuelles.
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Run Date
Azimuth du
dôme
(nord/sud)
Images de
planète (sans
ﬁltre/avec
ﬁltre)
Commentaires
M
IS
E
E
N
S
E
R
V
IC
E
I1 2008-02-06 258.0 (N) N/A
I2 2008-02-07 258.0 (N) N/A Télescope mode “tracking”
I3 2008-02-08 78.0 (S) 27/1 Télescope immobile
I4 2008-02-09 78.1 (S) 28/1
Le dôme a bougé deux fois
pendant le prise de données
02 2008-06-05 257.9 (N) 19/1
03 2008-06-10 258.0 (N) 17/0
- Eté 2008 - - Mise à niveau de MegaCam
Installation du module
CLAP
- 2008-20-09 - - Changement des moteurs
Reinitialisation des zéros
codeurs
U
P
G
R
A
D
E
0
04 2008-10-28 257.9 (N) 3/0
05 2008-11-05 257.9 (N) 5/0
06 2010-02-18 258.0 (N) 20/0
07 2010-03-17 257.9 (N) 13/0
08 2010-03-19 257.9 (N) 11/0
09 2010-04-16 258.0 (N) 36/3
- 2010-05-10 - - Changement des moteurs
U
P
G
R
A
D
E
1
10 2010-05-14 257.7 (N) 8/0
11 2010-07-08 257.9 (N) 26/6
Perte des positions de
garage des moteurs
12 2010-10-06 257.8 (N) 10/0
13 2010-10-12 258.1 (N) 9/10
14 2010-10-13 257.8 (N) 11/12
Perte des positions des
moteurs
15 2011-02-01 257.9 (N) 21/0
Tab. 7.1.: Informations sur les prises des données SNDice au CFHT. Chaque run est identifié avec un
numéro. Les premières quatre prises de données I1-I4 indiquent l’installation de l’instrument
dans le dôme du télescope. Pendant les deux premierès prises de données, le télescope était
en mode “tracking”, c’est à dire qu’il bougeait afin de compenser la variation d’angle horaire
due à la rotation terrestre. Dans les commentaires, sont reportées les améliorations et les
changements dans le système.
La position du spot principal dépend de l’angle entre l’axe optique du télescope et l’axe du faisceau
de planète. Quand les deux vecteurs pointent dans des directions opposées, le spot se trouve
approximativement centre de la caméra, comme montré sur ﬁgure 7.1(b). Sinon, le déplacement
de la tache par rapport au centre est proportionnel à la tangente de l’angle entre les deux axes
optiques, voir ﬁgure 7.1(a) (aux distorsions de l’optique près). A noter cependant que le centre
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optique du système ne coïncide pas parfaitement avec le centre de la caméra. Il se trouve sur le
CCD numéro 22, à un peu moins d’une minute d’arc du centre physique du plan focal.
Si l’axe du télescope et l’axe du faisceau de planète sont parallèles, les réﬂexions sont toutes
alignées le long d’une direction qui varie avec la région du miroir illuminée. Ces taches sont engen-
drées chacune par la réﬂexion sur une surface diﬀérente. Prédire leurs positions sur le plan focal
constitue une validation et pour le modèle optique de l’imageur et pour le modèle géométrique du
système SNDice-MegaCam.
(a) Image 007 (b) Image 097
Fig. 7.1.: Deux exemples d’image de planète artificielle, les images 007 et 097 prises pendant le run 09.
L’image (a) montre une pose obtenue avec les axes optiques du télescope et du faisceau de
la planète non-alignés. Sur la figure est également marqué le déplacement entre le centre du
spot principal et le centre optique du système, proportionnel à la tangente de l’angle entre
les deux axes optiques. L’image 7.1(b) est prise avec les axes optiques alignés et le spot est
central. Dans cette configuration les ghosts sont alignés le long d’une direction dépendant de
la région du miroir éclairée.
Identiﬁer chaque reﬂet et établir sa position précise n’est pas trivial. En eﬀet, comme les ghosts ne
sont pas parfaitement focalisés, certaines réﬂexions, issues de surfaces proches, sont confondues,
ou quasiment indiscernables. C’est le cas par exemple des réﬂexions issues des surfaces planes,
proches du plan focal (fenêtre du cryostat, CCDs. . . ). Celles-ci sont généralement confondues
avec le spot principal. C’est également le cas d’un ensemble de réﬂexions impliquant la surface
plane de la lentille L4 et les surfaces planes situées en aval. Ces ghosts ne sont pas utilisables dans
une étude quantitative.
A l’aide du modèle décrit au chapitre précédent, il est cependant possible d’associer un chemin
optique à chaque ghost identiﬁable. Les ﬁgures 7.2(a) et 7.2(b) résument ce travail d’identiﬁcation.
Comme on peut le voir, les ghosts peuvent être divisées en plusieurs sous-groupes en fonction
de leur surface de dernière réﬂexion. Comme on peut s’y attendre les ghosts sont d’autant plus
éloignés du spot principal que la surface de dernière réﬂexion est elle-même éloignée du plan focal.
Pour distinguer les diﬀérents chemins d’origine des réﬂexions d’un même groupe (par exemple
CCD → L4 → CCD plutôt que fenêtre → L4 → CCD), il est nécessaire de recourir au modèle
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optique de l’imageur, une fois la géométrie du système MegaCam - SNDice bien maîtrisée.
(a) Image 007 (b) Image 097
Fig. 7.2.: Agrandissement des poses montrées sur figure 7.1 avec indication des surfaces réfléchissantes.
7.3. Détermination des repères du système SNDice-MegaCam
La première étape de la démarche menant à la détermination des positions relatives SNDice-
MegaCam a consisté à déﬁnir un repère associé à chaque instrument. Trois repères aﬃnes ont été
construits, comme indiqué sur la ﬁgure 7.3 :
• un repère ﬁxe pour le dôme. De manière naturelle, nous avons choisi d’en placer l’origine au
centre du dôme, au niveau du sol. Ses vecteurs pointent respectivement vers l’est et le nord
(géographiques), et vers le zénith :
RD = (OD, ~E , ~N , ~Z) ,
• un repère mobile attaché au support des LEDs de SNDice :
RDice = (OLED; ~XDice, ~YDice, ~ZDice) .
La position et l’orientation de ce repère peuvent être calculées en chaînant trois rotations :
une rotation par rapport à l’axe du dôme, une par rapport à l’axe des azimuthhs de SNDice,
et une par rapport à l’axe des altitudes de SNDice,
• un troisième également mobile, attaché au miroir primaire du télescope :
RT = (OT; ~XT, ~YT, ~ZT) .
Les mouvements du télescope, à partir de sa position de garage, sont décrits par 2 angles de
rotation : l’une par rapport à l’axe horaire, et l’autre par rapport à l’axe des déclinaisons.
Les mouvements des repères aﬃnes attachés à SNDice et MegaCam sont calculés à l’aide de
la librairie ROOT TGeom. Chaque repère est déﬁnit par son origine (TPoint3D) et trois vecteurs
(TVector3D). Les cinq rotations nécessaires pour décrire le système sont implementées à l’aide de
la classe TRotation3D. Une fois les positions et orientations des repères liés à SNDice et MegaCam
calculées, dans le repère lié au dôme, il suﬃt de calculer une matrice de passage, pour exprimer la
position et l’orientation du support de chaque LED dans le référentiel du télescope. Connaissant
cette information, il est alors facile de simuler la propagation des rayons dans l’optique du télescope
à l’aide du modèle présenté chapitre 6.
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Fig. 7.3.: Schéma des trois repères affines définis dans le dôme du CFHT pour modéliser la géométrie
du système MegaCam-SNDice. En rouge il est indiqué le repère fixe du dôme RD, en vert le
référentiel mobile associé au télescope RT et en orange le repère mobile de SNDice RT. Les
origines des axes des repères sont aussi marquées.
Par la suite, nous allons décrire les détails du modèle géométrique, en particulier, les positions
de garages (arbitraires) de SNDice et MegaCam, puis les rotations qui permettent de calculer les
positions des deux instruments.
7.3.1. Positionnement et mouvements de MegaPrime dans le dôme
Le repère RT suit les mouvement du télescope dans le référentiel du dôme de façon à décrire les
changement d’orientation et de position de son axe optique AT.
Pour déﬁnir ce repère, il faut d’abord convenir d’une position de référence, la plus naturelle étant
celle où le télescope pointe au zénith. Dans cette position, le repère mobile lié au télescope est
déﬁni de la manière suivante : son origine OT coïncide avec le vertex du miroir primaire, et les
orientations de ses axes coïncident avec l’est, le nord (géographique) et le zénith respectivement.
La position du vertex du miroir primaire lorsque le télescope pointe au zénith a été extraite des
blueprints du télescope. La hauteur indiqué par rapport au niveau du sol est de 4.570 m. Aucun
désalignment du vertex du miroir par rapport à l’axe du dôme ne semble indiqué sur les plans. Les
coordonnées, dans le référentiel du dôme, de l’origine OT du repère lié au télescope sont reportées
table 7.2.
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Comme indiqué plus haut, les axes de rotation du télescope sont au nombre de deux :
• l’axe horaire, déﬁni par un point OH et une orientation ~aH, est parallèle à l’axe de rotation de la
terre, et donc incliné de 19.82 degrés, cet angle correspondant à la latitude du télescope. Son
positionnement dans l’espace a été également extrait des plans du télescope. Les coordonnées
de OH et ~aH dans le repère du dôme sont détaillées table 7.2,
• l’axe des déclinaisons (Oδ, ~aδ) ne croise pas l’axe horaire mais est situé légèrement (6.485 m)
au-dessus. Lorsque le télescope pointe au zénith, l’axe des déclinaisons est orienté suivant
une direction est-ouest. Cet axe est mobile, et tourne suivant l’angle horaire du telescope. De
manière analogue, la déﬁnition exacte de l’axe est indiquée table 7.2.
Axe Origine Orientation
Axe de la déclinaison Dec Oδ =

 00
hδ

 ~aδ =

10
0

 ∼

 00
6.485


Axe de l’ascension droite Ra OH =

 00
hH

 ∼

 00
5.847

 ~aH =

 0cos L
sin L

 ∼

 00.94
0.34


Axe ZT OT =

 00
hT

 ∼

 00
4.570

 ~aZ =

00
1


Axe optique de MegaCam AT OT =

 00
hT

 ∼

 00
4.570

 ~aT =

00
1


Tab. 7.2.: Définition des axes qui décrivent le mouvement du télescope. Dans sa position de garage, le
télescope pointe vers le zénith, et l’orientation de l’axe de l’ascension droite correspond à la
latitude de Mauna Kea, L = 19.82 degrés. Les origines des axes sont alignées verticalement
au centre du dôme : hH = 5.847 m est l’hauteur du centre du premier moteur, également
hδ = 6.485 m est l’hauteur du deuxième moteur, tandis que hT = 4.57 m est la position du
miroir primaire. Les positions sont en mètres.
7.3.2. Description géométrique de SNDice
Le repère RDice est déﬁni de façon à décrire la position et l’orientation de l’axe optique de la
source de lumière ALED quand elle éclaire le plan focal. Comme indiqué plus haut, il est attaché à
la source lumineuse. Son origine coïncide avec le centre du support des LEDs. Ses axes sont déﬁnis
comme indiqué ﬁgure 7.4. Comme la structure mécanique de SNDice est assez complexe, nous
allons déﬁnir RDice en deux temps. Dans cette section, nous allons décrire le positionnement relatif
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de tous les axes de l’instrument (axes mécaniques et axes de rotation). Dans la section suivante,
nous aborderons la question (nettement plus diﬃcile) du positionnement absolu de la source dans
le dôme. La ﬁgure 7.4 montre le design mécanique 3D de SNDice avec les axes et l’origine OLED
Fig. 7.4.: Design mécanique 3D de SNDice. L’équerre de soutien accroche SNDice au dôme du CFHT
et permet les rotations de l’instrument. La figure schématise aussi l’orientation des axes du
référentiel de SNDice et la position de son origine OLED, qui est placée sur le plan des LEDs.
Le point OPlanet se trouve en correspondance de la lentille focalisante.
du repère. La ﬁgure 7.5(a) présente une vue de face tandis que la ﬁgure 7.5(b) présente une vue
en coupe de l’instrument. Les cotes nécessaires à la description des mouvements du plan des LEDs
y sont reportées. Comme on peut le voir, la source lumineuse est maintenue par une équerre,
qui connecte les platines des deux moteurs d’altitude et d’azimuth. Les deux axes de rotation de
l’instrument sont concourants en un point ﬁxe appelé par la suite ODice. Ce point est distant d’une
vingtaine de centimètres de l’axe de symétrie (ZDice) de la tête de LED. L’axe des altitudes croise
ZDice en un point OR, approximativement équidistant de la face avant et du plan des LED (mais
pas exactement). La connaissance des positions relatives des points ODice, OR et OLED permet de
calculer complètement les mouvements du repère RDice.
Le modèle doit également pouvoir prédire la position et l’orientation du faisceau de planète,
appelé APlanet. L’origine de ce faisceau, OPlanet est indiquée sur les ﬁgures 7.4 et 7.5(b). Celle-ci
coïncide avec le centre de la lentille, placée sur l’ouverture de sortie, grâce à laquelle le faisceau
conique initial est transformé en un faisceau parallèle. Une fois qu’on connait le positionnement
de OPlanet, par rapport à ODice et OR, il est facile d’en suivre l’évolution pour toute rotation de la
source de lumière.
L’orientation du faisceau de planète par rapport à l’axe ZDice lié à la tête de LED a été mesurée
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(a) (b)
Fig. 7.5.: Designs mécaniques en 2D de SNDice : coupe frontale, (a), et transversale, (b). Les distances
reportées sur les designs ont été utilisées pour déterminer la position précise de l’origine des
axes de rotations, ODice, et la position du centre de la tête des LEDs, OLED. La figure (a)
fournit la distance entre la position de la “planète artificielle” et ODice. La distance par rapport
à l’axe YDice est lT = 0.1853 m. Le dessin de la section le long du axe ZDice, (b), reporte la
longueur de l’instrument entre la surface où sont installées les LEDs et la tête, L = 0.26075 m
et aussi la distance de l’axe XDice, lLED = 0.15304 m.
sur banc. Elle est donnée, dans le repère RDice 1, par :
~aPlanet =
1√
1 + α2X + α
2
Y

 1+αY
+αX

 ∼

+0.9999−0.0004
+0.0028

 , (7.1)
où αX et αY sont les pentes précédemment mesurées.
7.3.3. Positionnement et mouvements de SNDice dans le dôme
L’étape manquante consiste à positionner SNDice dans le dôme du CFHT, et à déﬁnir une
attitude de référence, dans laquelle il est possible exprimer les coordonnées des axes de SNDice
dans le référentiel du dôme RD.
SNDice est installé sur une plateforme, elle-même ﬁxée au dôme (voir la photographie prise lors
de l’installation 4.22). Lorsque l’ouverture du dôme pointe en direction du nord, SNDice est à un
azimuth de 102 degrés. Autrement dit, il faut positionner le dôme à un azimuth de 258 degrés pour
que SNDice soit au nord par rapport au télescope. Une position de référence est arbitrairement
déﬁnie de la manière suivante :
1. θD = 258◦ : SNDice est placé au nord,
2. SNDice en position horizontale,
3. SNDice pointe vers l’est.
Dans cette attitude, les axes ~XDice, ~YDice et ~ZDice coïncident avec le nord, le zénith et l’est respec-
tivement.
La position absolue de SNDice dans le dôme est entièrement décrite par celle du point ﬁxe ODice
déﬁni plus haut. Les coordonnées de ce point dans le repère du dôme (quand SNDice se trouve
1. Le repère RDice est tourné d’un angle −π/2 par rapport au repère du banc de test.
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Fig. 7.6.: Schéma de la position de garage de la source de lumière SNDice dans le dôme du CFHT, sec-
tion longitudinale et transverse. Les axes du repère associé au dôme sont également dessinés.
SNDice est accroché au dôme du télescope et les directions des axes de son référentiel sont,
par définition, coïncidents avec ceux du dôme avant tout mouvement effectué pour l’aligne-
ment avec le télescope. La position de l’instrument dans la coupole est déterminée grâce aux
mesures prises lors de l’installation en 2008.
dans la position de garage) ont été déterminées à partir d’une série de mesures réalisées lors de
l’installation de l’instrument au moyen d’un télémètre laser (Ph. Repain, communication privée) :
ODice =

xDiceyDice
zDice

 =

xDicer
h

 ∼

 0.00006.7875
19.7900

 . (7.2)
A partir de ces coordonnées et des distances extraites des dessins mécaniques des SNDice montrés
sur la ﬁgure 7.5, il est également possible de déterminer les coordonnées dans le dôme des deux
origines des axes optiques des LEDs et de la planète. Les coordonnées de OLED dans le repère du
dôme sont :
OLED =

xDice − lLEDyDice − lT
zDice

 ∼

−0.18536.6022
19.7900

 , (7.3)
où lLED et lT sont les distances marquées sur ﬁgure 7.5. L’origine de l’axe optique de la planète se
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place en :
OPlanet =

xDice + (L− lLED)yDice − lT
zDice

 ∼

 0.10776.6022
19.7900

 . (7.4)
Un résumé des axes décrivant les mouvements de la source de lumière se trouve dans le tableau
7.3. L’attitude de SNDice suite à une série de mouvements peut être calculée facilement à partir
de la position de garage, en composant :
1. une rotation d’angle θD autour du dôme (qui transforme les axes de rotation de SNDice lui
même),
2. une rotation d’angle θX autour de l’axe des azimuths de SNDice (qui agit sur l’axe des
altitudes),
3. enﬁn, une rotation d’angle θY autour de l’axe des altitudes de SNDice.
Pour résumer, la rotation autour du dôme détermine la translation de l’origine du système RDice
tandis que les angles θX et θY changeant l’orientation de son axe optique. Les calculs sont eﬀectués
comme décrit précédemment pour MegaCam.
Axe Origine Orientation
Axe vertical de SNDice YD
ODice =

 0.00006.7875
19.7900

 ~aY =

00
1


Axe de l’altitude de SNDice XD ~aX =

01
0


Axe optique des LEDs ALED OLED =

−0.153046.6022
19.7900

 ~aLED =

10
0


Axe de la planète APlanet OPlanet =

 0.10776.6022
19.7900

 ~aPlanet =

+0.9999−0.0004
+0.0028


Tab. 7.3.: Résumé des axes définis afin de décrire les mouvements de SNDice dans le référentiel du
dôme. Les origines et les orientations sont données dans la position de repos de l’instrument.
7.4. Le modèle d’alignement et ses paramètres libres
A ce stade, il est possible de calculer, à partir des informations de pointage (θD,TAlt,TAz, θX, θY)
enregistrées dans les entêtes des images, la position et l’orientation du faisceau d’une LED quel-
conque, dans le référentiel RT associé au télescope. En combinant ceci avec le modèle optique
décrit au chapitre précédent, il est en principe faisable de prédire, pour chaque image d’alignement,
la position (en pixels) du spot principal de la planète (xp, yp)0 et des principaux ghosts (xp, yp)p.
Pour résumer la situation, une série de fonctions Mp a été construite pour chaque spot p :
Mp : (θD, θx, θY,Talt,Taz)
 G
// (OLED; ~aLED)
 Rp
// (xm, ym)

Mpf
// (xp, yp) , (7.5)
154
7.4 Le modèle d’alignement et ses paramètres libres
où :
– G est le modèle géométrique à déterminer,
– Rp est la fonction prédisant la position du ghost numéro p sur le plan focal (où p = 0 correspond
au trajet direct du spot principal),
– enﬁn, Mpf est le modèle du plan focal décrit dans le chapitre 6.
En pratique, pour les études de géométrie sont utilisées des images d’aperçu de l’ensemble du
plan focal, obtenues à partir des images originales produites par MegaCam, en construisant des
superpixels de 16 × 16 pixels. Etant donnée la taille des spots, les pixels des images originales
sont trop petits pour être exploitées pour l’étude. Par conséquent, la fonction Pf a été modiﬁée
pour prédire des positions en superpixels. Avec quelques précautions, il est assez facile d’utiliser
Sextractor (Bertin & Arnouts, 1996) aﬁn d’automatiser la détection du spot principal et des
ghosts.
Les premières comparaisons entre les prédictions du modèle et les données de planète se sont
malheureusement révélés très décevantes. La cause en était une série de petites imperfections dans
la monture de SNDice. Ces désaxages sont montrés sur la ﬁgure 7.7, où la position et l’orientation
de SNDice dans l’attitude de garage sont schématisées dans le repère du dôme. En eﬀet, comme
chaque pixel de la caméra correspond à 0.185 secondes d’arc, un désalignement de l’ordre d’une
fraction de degrés peut générer une erreur sur la position prédite de plusieurs milliers de pixels sur
le plan focal. Il a donc été nécessaire complexiﬁer le modèle. Dans un premier temps, les principaux
eﬀets à prendre en compte ont été identiﬁés et paramétrés (voir ﬁgure 7.7). Ensuite, cette série
d’eﬀets a été estimée à partir des données de pointage. Cela est le sujet de l’étude qui suit.
7.4.1. Les paramètres du modèle géométrique
Les eﬀets à prendre en compte peuvent être groupés en deux catégories. Certains modiﬁent
l’angle relatif entre l’axe du faisceau de planète APlanet et l’axe optique de MegaCam AT, et
inﬂuent sur la position du spot principal. Cela est le cas, par exemple, d’un désaxage ou d’un défaut
d’horizontalité du support mécanique de SNDice. D’autres inﬂuencent plutôt le positionnement
relatif du faisceau SNDice et du télescope. Ce genre de problème peut être aﬀecté par une erreur
soit dans la position de la tête des LEDs par rapport à ses axes de rotation ou dans l’emplacement
de l’ensemble du système dans le dôme. Les conséquences de ce type d’eﬀets n’aﬀectent pas la
position du spot principal, mais plutôt les positions des ghosts relativement au celui-ci.
Les eﬀets du second type sont peu nombreux. Les plans de SNDice sont ﬁables, et la seule
incertitude notable est la position absolue de SNDice dans le dôme. La comparaison entre les
distances mesurées lors de son installation et celles reportées sur les plans du télescope montre en
eﬀet quelques incohérences. Nous avons donc décidé de paramétrer la position absolue de SNDice
par une série de trois offsets appliqués aux coordonnées du point ODice indiquées dans la table 7.3 :
~∆ = (δX, δY, δZ) . (7.6)
En revanche, les eﬀets du premier type sont très nombreux. Ils sont détaillés ci-dessous (dans
l’ordre dans lequel ils ont été mis en évidence) :
• via le système de contrôle du télescope, il n’est possible de connaitre l’azimuth du dôme
qu’avec une précision de 0.1◦ seulement. Il faut donc déterminer l’ offset δθD, paramétrant
la diﬀérence entre l’angle enregistré par l’en-tête des images et le vrai azimuth. La valeur de
ce paramètre doit être mise à jour à chaque changement de position du dôme. Pendant les
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Fig. 7.7.: Schématisation des axes du repère SNDice dans le référentiel du dôme dans la position garage
de la source de lumière. Les trois points, ODice, OLED et OPlanet avec les six axes associés sont
représentés. ODice se trouve à l’intersection des deux axes de rotations, ~aX et ~aY. OLED est
placé au centre de la surface des LEDs. La position de OPlanet coïncide avec le centre de la
lentille de focalisation de la planète artificielle. Les vecteurs ~XDice, ~YDice et ~ZDice permettent de
décrire l’orientation de SNDice. Les orientations de ~XDice et ~YDice suivent celles de ~aX et ~aY ,
tandis que ~ZDice coincide avec l’axe optique ALED et point vers le est du dôme. L’orientation de
la planète, ~aPlanet, est dessinée legerement inclinée (η = 0.15◦) par rapport à ~Z, en respectant
les désaxages causé par la lentille, (cf. §4.4.3). Il faut remarquer que les deux repères RDice et
RD ne sont pas alignés à cause des petits désaxages dans la monture de la source de lumière.
prises de données 2010-2011, le dôme a été déplacé qu’au debout des opérations et ensuite
maintenu à sa position. Il est donc suﬃsant de ne déterminer ce paramètre qu’une fois pour
chaque run,
• ϑ
X
et ϑ
Y
déterminent les angles de rotation autour des axes SNDice pour que APlanet revienne
à orientation de la position de garage, représentée sur ﬁgure 7.7. Aﬁn de tenir compte de la
position de départ de la source de lumière, les angles des rotations de SNDice autour des axes
de ses moteurs sont exprimés comme :
θtotX/Y = 0.0025
◦ × (θX/Y − ϑ
0
X/Y) . (7.7)
Théoriquement ces offsets devraient être déterminés après chaque intervention sur les moteurs
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de SNDice, voir tableau 7.1. En pratique, en analysant les images, une dérive, bien que petite,
de la position de garage de SNDice a été mise en évidence. Celle-ci change légèrement, de
quelques pas codeur, la valeur de ϑ0X et ϑ
0
Y entre deux prises de données. Une dérive identique
sur l’axe des azimuths est diﬃcile à mettre en évidence. En eﬀet, ϑ0X est presque complètement
dégénéré avec δθD (offset de l’azimuth du dôme).
• l’axe optique des LEDs ALED n’est pas parfaitement orthogonal à l’axe du moteur YD, voir
ﬁgure 7.7. L’angle entre le deux est π/2−β, où β ∼1.2◦. Après enquête, nous avons découvert
que ce désaxage avait été délibérément ajouté lors de l’installation de l’instrument pour éviter
des problèmes de câblage. Il est décrit par une rotation d’angle β faisant légèrement tourner
la tête de LEDs par rapport à la verticale. Par exemple, les coordonnées, dans le repère du
dôme, de l’axe ZDice de la source, dans sa position de référence, s’écrivent maintenant :
~aLED =

cosβsinβ
0

 , (7.8)
• malgré l’attention portée lors de l’installation, l’axe des azimuths de SNDice n’est pas parfai-
tement vertical. L’angle par rapport à la verticale (indiqué comme θ sur ﬁgure 7.7) est petit,
environ 0.1◦ mais non négligeable. L’eﬀet est pris en compte à l’aide de deux corrections
d’inclinaison τX et τY. La direction de l’axe est donc paramétrée comme suit :
~aX =
1√
1 + τ2X + τ
2
Y
·

τXτY
0

 . (7.9)
Il faut remarquer que cette inclinaison aﬀecte la totalité de la tête de LEDs, axe des altitudes
compris. Comme les paramètres β, τX et τY dépendent du montage de SNDice dans le dôme,
leurs valeurs sont mises à jour après chaque intervention sur l’appareillage.
Après avoir paramétré les positions et les orientations relatives du système, l’étape suivante
consiste en l’ajustement du modèle sur les données extraites des images.
7.5. Ajustement sur les données
L’ajustement sur les données consiste en une minimisation de χ2 :
χ2 =
∑
p
∑
i
wi||Mp(~Pi,p; ~Θg)−~xi,p||
2 , (7.10)
où la somme se fait sur toutes les images (i) et toute les spots (p) bien identiﬁés par Sextractor.
Les poids sont initialement unitaires. Le vecteur ~P contient toutes les données sur les positions de
SNDice et du télescope reportées dans les entêtes des images, tandis que ~Θg est le vecteur des
paramètres spatiales ~Pi et des désaxage ~Θ.
Pendant les prises de données de 2010 et 2011, diﬀérentes régions du miroir ont été éclairées.
Les diverses conﬁgurations géométriques explorées aident à mieux contraindre la géométrie du
système. La minimisation se fait en plusieurs étapes discutées par la suite. Dans la première partie de
l’ajustement, seulement la position du spot central est utilisée car, comme dit précédemment, celle-
ci est sensible aux orientations des axes optiques. Cela donc suﬃt pour déterminer les paramètres
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angulaires. Aﬁn de contraindre la position de SNDice dans le dôme, il faut recourir au premier ghost
plus brillant, causé par la réﬂexion CCD →L4.
L’ajustement décrit par la suite est diﬃcile pour plusieurs raisons. Tout d’abord, il est non linéaire,
et plusieurs de ses paramètres sont assez fortement corrélés. Cela rend sa convergence diﬃcile.
Ensuite, l’espace des paramètres est borné et non connexe (cf. par exemple 7.10). Cette dernière
raison nous contraint à déterminer “à la main” une solution initiale assez proche de la vraie solution,
aﬁn de s’assurer que l’ajustement convergera.
En pratique, la solution initiale a été déterminée en réalisant une série de balayages systématiques
de l’espace des paramètres, en se concentrant sur les paramètres les moins bien déterminés et ayant
le plus d’impact sur la solution, à savoir :
1. les zéros des moteurs (ϑ0X, ϑ
0
Y). Comme ϑ
0
X est presque complètement dégénéré avec la
position du dôme, il est également possible de le ﬁxer à une position moyenne, et de déterminer
(δθD, ϑ0Y) à la place,
2. la position absolue de SNDice dans le dôme, ~∆.
Exploration de l’espace des paramètres ϑ0X et ϑ
0
Y
Aﬁn de déterminer ses paramètres, il suﬃt de ne considérer comme données que la position du
spot principal sur les images d’alignement. Leur valeur est estimée en comparant les prédictions du
modèle aux mesures de la position du spot, et en réalisant une serie de cartes de plus en plus ﬁnes
du χ2 présenté en 7.10 (voir la carte ﬁnale pour le RUN 09, sur ﬁgure 7.8). A ce stade, la somme
sur les spots est limitée au seul cas p = 0 et seuls les paramètres ϑ0X et ϑ
0
Y sont autorisés à varier.
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Fig. 7.8.: Variation des valeurs de χ2 en fonction des paramètres ϑ0X et ϑ
0
Y pour le RUN 09. La figure
montre la carte finale des paramètres autour de la valeur minimale de χ2.
A la ﬁn de cette première étape, la position du spot principal prédite par le modèle est très
inexacte mais les valeurs de ϑ0X et ϑ
0
Y trouvées garantissent néanmoins l’éclairage de la bonne
région du miroir.
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Détermination du paramètre d’impact entre les axes APlanet et AT
La position du spot principal ne permet pas seule de contraindre la position de SNDice dans
le dôme. Pour cela, il est nécessaire introduire un spot secondaire brillant, issu de la réﬂexion de
la lumière sur la surface du plan focal, puis sur la surface courbe (coté interne) de la lentille L4,
suivant le chemin schématisé sur la ﬁgure 7.9. De la même façon, des cartes de χ2 de plus en plus
Fig. 7.9.: Schéma du chemin suivi par la réflexion CCD → L4.
ﬁnes ont été réalisées, cette fois, la somme d’équation 7.10 étant limitée aux premiers deux spots.
Aﬁn d’accélérer cette étape, il a été choisi de balayer non l’espace (δX, δY, δZ) tout entier, mais
plutôt un plan orthogonal à l’orientation du télescope (qui est bien déterminée). Les valeurs des
paramètres peuvent varier sur un domaine non connexe, montré sur la ﬁgure 7.10, qui est déterminé
essentiellement par la géométrie du miroir. Le spots sont, en eﬀet, plutôt sensibles à la position
relative du faisceau de la planète par rapport à l’axe optique de SNDice, mais peu à la distance entre
SNDice et MegaCam. La solution obtenue par cette procédure révèle que les mesures initiales, ou
leur interprétation, sont fausses d’une quantité variant de 20 cm à 40 cm. Cette erreur, bien que
importante, doit être mis à regard des distances à mesurer (de l’ordre de 20 m). Une erreur de
l’ordre de 1-2% est acceptable si l’on considère les conditions ardues de l’installation de SNDice.
Détermination de la géométrie du système MegaCam - SNDice
Il est maintenant possible de minimiser le χ2 présenté à l’équation 7.10. L’ajustement est réalisé
simultanément sur tous les runs de 2010 et 2011, aﬁn de contraindre au mieux les petits désaxages
aﬀectant la monture de SNDice.
Malheureusemenent, le lot de données d’alignement accumulé à ce jour ne permet pas de bien
contraindre le système. En particulier, il existe des dégénerescences quasi-totales entre plusieurs
des paramètres géométriques. Pour le moment, la procedure se fait donc en deux étapes : dans
un premier temps, sont ajustés les paramètres qui déterminent l’orientation de SNDice (oﬀset
du dôme, zéros du moteur d’altitude, désalignements des axes β, τX et τY). Dans un second
temps, les désalignements des axes sont ﬁxés, et la position de SNDice dans le dôme est ajustée.
Cette situation n’est pas très satisfaisante, et nous discutons section 7.8 comment constituer un
ensemble de données de pointage permettant de briser ces dégénérescences et de contraindre le
159
Chapitre 7. Etude de la géométrie du système SNDice-MegaPrime
Fig. 7.10.: Exemple de la variation du χ2 en fonction des paramètres δX et δY balayée pour une image
SNDice. Les valeurs des deux paramètres varient en bougeant la SNDice dans un plan or-
thogonal à AT. Pour chaque position est calculée la valeur de χ2 associée. Il faut remarquer
que, selon l’orientation du télescope, seulement une partie de la surface du miroir primaire
est accessible au faisceau SNDice.
modèle géométrique de manière optimale. Les résultats de l’ajustement sont présentés table 7.4 et
ﬁgure 7.11. Comme indiqué dans la table 7.1, le système a subi une maintenance majeure en mai
2010. Les moteurs ont été remplacés, ce qui a entraîné quelques changements dans la géométrie
du système. Il a donc fallu dupliquer tous les paramètres encodant des variations angulaires de
SNDice (β, τX, τY). Par contre, aucune variation signiﬁcative de la position absolue de la source
n’a été notée.
Comme, pour chaque run, les paramètres δθD et ϑ0X, qui déterminent tous deux l’orientation
azimuthale de la source, sont presque totalement dégénérés, il a été choisi, pour l’ajustement, de
ﬁxer la valeur initiale de ϑ0X à une valeur moyenne pour les runs d’un même upgrade. La totalité
des diﬀérences de run à run a été absorbée dans la position initiale du dôme. En eﬀet, les forces
s’exerçant sur le moteur d’azimuth de SNDice au repos ne favorisent pas une dérive des positions
des codeurs, à la diﬀérence de ce qui est observé pour l’axe Y.
Détermination de la position absolue de SNDice dans le dôme
La position du spot principal est sensible à la seule orientation relative des axes optiques des
deux instruments. Aﬁn de calculer les valeurs des composantes de ~∆ et ainsi déterminer la position
absolue de SNDice dans le dôme, il est nécessaire recourir au premier spot, le plus brillant, qui est
généré par les rayons réﬂéchis par les CCDs et par la surface plate de L4. Cette réﬂexion dépend
du paramètre d’impact, c’est à dire de la distance entre les deux axes optiques. Les paramètres
spatiaux ici déterminés sont des paramètres globaux ne variant pas d’un run à l’autre.
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Les résultats de l’ajustement sur les données
Sur la ﬁgure 7.11 sont reportées les variations des valeurs des offsets du dôme et des moteurs
de SNDice en fonction du numéro de run.
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Fig. 7.11.: Variation des paramètres δθD, ϑ0X et ϑ
0
Y en fonction du numéro derun. La variation de δθD
sur la figure (a) est en général compensée par une variation de signe opposé de ϑ0X sur la
figure (b). Sur (c) et (d) : variation du paramètre ϑ0Y en fonction du numéro de run. Pour
ce paramètre il est possible remarquer une dérive systématique de sa valeur avec le temps.
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Les valeurs de ϑ0Y semblent indiquer une dérive systématique probablement due à un déséquilibre
de tête par rapport à l’axe ~aY. Aucun eﬀet de ce genre n’est clairement observable sur l’axe des
azimuths. Étant donnée la corrélation quasi-totale entre δθD et ϑ0X, l’essentiel de la dispersion
observée sur cet axe est due aux incertitudes aﬀectant le positionnement du dôme. Une dérive ﬁne
telle que celle observable sur l’axe ~aY n’est donc tout simplement pas observable
Après avoir déterminé la totalité des paramètres du modèle géométrique (dont les valeurs sont
reportées dans le tableau 7.4), il est possible de tester la prédiction des positions des reﬂets sur le
plan focal en la comparant directement aux images.
Sur la ﬁgure 7.12 sont montrées les distributions des résidus entre les positions déterminées
par Sextractor et celle prédites par le modèle. Le panneau de gauche montre les résidus sur la
détermination des coordonnées x et celui de droite des coordonnées y. Les distributions en bleu
sont celles des résidus du spot principal, tandis que les rouges sont les diﬀérences de position pour
le premier reﬂet. Les résidus sont plus faibles pour la réﬂexion CCD→ L4 car le spot est plus petit
et mieux déﬁni. Le spot principal est plus étalé et son barycentre est aﬀecté d’une incertitude plus
importante. Il est possible remarquer aussi que les résidus en xp sont plus dispersés que ceux en yp.
L’origine de cet eﬀet est incompris pour le moment.
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Fig. 7.12.: Distribution de résidus à l’ajustement des positions du spot principal, histogramme bleu, et
de la réflexion de la lentille L4, histogramme rouge, pour les coordonnées x (à gauche) et y
(à droite).
A partir de ces distributions, en calculant la dispersion des résidus, ont été évaluées les incertitudes
sur les positions fournies par le traceur de rayons. L’estimation des écarts type des distributions
pour la coordonnées x est de 4.6 superpixels pour le spot principal et de 2.2 pour la réﬂexions ;
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pour les résidus en y l’écart type du spot principal est légèrement plus faible, 4.2 superpixels. Le
modèle a été réajusté sur les données en utilisant ce modèle d’erreur sommaire. Les incertitudes
sur les paramètres ainsi que les incertitudes sur l’alignement des axes optiques sont reportées table
7.4. La matrice de corrélation de l’ajustement est présentée ﬁgure 7.13. Les paramètres spatiales
δY et δZ sont indépendantes des offsets du dôme et des moteurs, exception faite pour δX qui est
corrélé avec δθD et ϑ0X. L’offset du moteur en Y est bien contraint et le paramètre ϑ
0
Y et quasi
indépendant de δθD et ϑ0X.
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Fig. 7.13.: Matrices de corrélation des paramètres du modèle géométrique.
La géométrie ainsi déterminée satisfait les critères de précision nécessaire pour l’analyse SNDice.
Néanmoins, le modèle reste dégénéré. D’autres combinaison des valeurs (ϑ0X − δθD − δX) peuvent
également reproduire les positions des spots avec une précision comparable. Une étude sur comment
améliorer les contraintes sur les paramètres est présentée section 7.8. Celle-ci consiste en une
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simulation de prise de données optimisée pour la détermination des paramètres géométriques. En
général, il est possible conclure que, étant donnée l’indépendance de ϑ0Y des autres paramètres,
aﬁn de mieux évaluer les eﬀets sur la coordonnée xp, il est suﬃsant de disposer d’une vingtaine
de poses de planète par prise de donnée pour le bien contraindre. Pour améliorer sensiblement la
détermination des paramètres δθD et ϑ0X il faut explorer des conﬁgurations géométriques d’éclairage
très diﬀérentes entre eux.
Connaissant les incertitudes sur les valeurs des paramètres δθD, ϑ0X et ϑ
0
Y, il est possible évaluer
leur impact sur l’alignement des axes optiques (cf. ﬁgure 7.14). En particulier, le graphe 7.14
montre l’incertitude sur l’orientation de l’axe de la planète artiﬁcielle dans les deux directions et en
fonction de la prise de données. Il faut remarquer que l’incertitude dépend fortement du nombre
de poses à disposition pour l’ajustement. Cela est évident en considérant le RUN 09 pour lequel
Fig. 7.14.: Incertitudes sur θX (panneau de gauche) et θY (panneau de droite) exprimées en secondes
d’arc en fonction de la prise de données.
les incertitudes sont minimales grâce au grand nombre de poses de planète acquises. L’angle de
rotation autour de YD est déterminé plus précisément que la rotation autour de XD à cause de la
corrélation de celle-ci avec la position du dôme. En général, l’incertitude sur les positions dues à
ces paramètres sont plus faibles (de l’ordre de 2 superpixel le long de X, et de 1 superpixel le long
de Y) que celle due à l’inclinaison du faisceau de la planète, évaluées en 4.4.3. Le désalignement de
la planète reste, avec la dégénérescence des paramètres δθD et ϑ0X, la plus importante limitation à
la précision de la modélisation.
A ce stade de l’étude, le modèle géométrique de SNDice-MegaPrime est complètement déterminé
et les données à disposition ont été pleinement exploitées. Un exemple des prédictions obtenues
avec ce modèle à l’aide d’un simulation par le traceur de rayons est montré sur la ﬁgure 7.15.
La ﬁgure présente la pose 007 du RUN 09 : les cercles verts indiquent les positions de réﬂexions
prédites par le logiciel. La taille des cercles est proportionnelle au ﬂux. Comme il est bien visible
de l’agrandissement sur la ﬁgure 7.16, les positions de le tache principale et du reﬂet CCD → L4
sont assez bien réproduites, tandis que pour les autres réﬂexions les prédictions du modèle peuvent
diﬀérer des données de plusieurs dizaines de superpixels (quelques arcsecondes). Aﬁn de prédire
précisément tous les ghosts, il est nécessaire de perfectionner le modèle optique (cf. §7.7). Nous
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verrons par la suite comment cette modélisation a été utilisée aﬁn d’améliorer le modèle optique
de l’imageur.
Fig. 7.15.: Comparaison entre la pose 007 du RUN 09 et la simulation de la même par le traceur de
rayons quand seulement tous les paramètres du modèle géométrique sont déterminés. Seuls
les positions du spot principal et de la réflexion CCD → L4 sont bien déterminées, car elles
sont utilisées pour l’ajustement.
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(a) Agrandissement sur les reflets.
(b) Agrandissement sur le spot principal.
Fig. 7.16.: Agrandissement de la simulation de l’image 007 du RUN 09. La figure (a) montre un agran-
dissement sur le spot principal tandis que la figure (b) montre les réflexions dont les positions
sont moins bien prédites par la simulation. Les étiquettes indiquent l ;origine de chaque ré-
flexion prédite. Les signe “-” indique la surface du volume plus lointaine du plan focal, le signe
“+” au contraire est pour la surface plus proche à la caméra.
166
7.6 Application du modèle géométrique pour les prises de données en temps réel
7.6. Application du modèle géométrique pour les prises de données
en temps réel
Le modèle géométrique déterminé trouve son application la plus immédiate dans la programma-
tion des prises des données en temps réel. En eﬀet, en connaissant les coordonnées ALT-AZ du
Fig. 7.17.: L’image montre l’ouverture du télescope sur le ciel, lors d’une prise de données réelle. L’azi-
muth du dôme était alors θD = 257.9◦± 0.1◦ et SNDice était placé approximativement au
nord. Les grilles indiquent le système de coordonnées du télescope et de SNDice. La grille
rouge indique les coordonnées du ALT-AZ accessible pour le télescope en fonction de la posi-
tion du dôme. Les lignes indiquent les directions vers lesquelles le télescope doit pointer pour
balayer le miroir en gardant l’alignement avec SNDice. La grille grise indique les coordonnées
pour SNDice. Les deux ne coïncident pas à cause des désaxages des moteurs de SNDice. Les
points bleus sont les régions du miroir qui ont déjà été éclairées pendant la prise de données
tandis que le point noir est la position souhaitée pour la prochaine image. Le programme, en
connaissant l’azimuth du dôme et le ALT-AZ du télescope correspondant à la position sur
le miroir, fournit les nombre de pas codeurs θX et θY pour les mouvements d’alignement de
SNDice. La flèche rouge et la flèche bleue indiquent respectivement les directions d’ALT et
AZ croissants pour le télescope.
télescope et l’azimuth du dôme, il est maintenant possible connaître les mouvements à eﬀectuer
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par les moteurs de SNDice aﬁn d’obtenir l’alignement des axes optiques.
La ﬁgure 7.17 montre l’interface du logiciel qui est utilisé en temps réel pour les prises de
données. La première information à fournir au logiciel est la position du dôme. Le logiciel montre
ensuite la couverture du miroir par les coordonnées du télescope. De cette façon il est possible de
choisir quelle région du miroir illuminer et connaître le pointage du télescope associé. Le logiciel
ensuite fournit les nombres de pas codeurs nécessaires pour l’alignement des axes optiques des
deux instruments. Le calcul des solution d’alignement s’appuie sur les conﬁgurations des prises de
données précédentes. Pour cela, le première pointage du run peut donner un spot central dont la
position est décentrée de quelques superpixels. La précision augmente pour les images suivantes.
En outre, comme les prises de données à disposition ont été eﬀectuées toutes avec le dôme orienté
vers le nord, le logiciel est moins précis dans la prédiction de l’alignement pour des position du
dôme très diﬀérentes.
Néanmoins, grâce au développement de ce logiciel, il a été possible de programmer les prises de
données. La procédure d’alignement a été accélérées, de façon à pouvoir exploiter de manière opti-
male le temps mis à disposition sur le télescope, en minimisant l’intervalle entre deux alignements.
7.7. Les paramètres de la conﬁguration du correcteur grand champ
Le modèle géométrique est capable de prédire de façon assez exacte les positions du spot principal
et des spots dus à la lentilles L4. Cela n’est pas valable pour les spots produits par les autres
composantes du correcteur grand champs. En eﬀet, en regardant la ﬁgure 7.16(b), il est bien
visible que les position des spots des lentilles L2 et L3 sont mal modélisée.
Il est possible que le design du correcteur grand champ soit donc légèrement diﬀérent de celui
extrait des ﬁchiers ZEMAX et implémenté dans le modèle optique. Nous savons que l’imageur a
subit, au cours des années, plusieurs interventions aﬁn de garantir une bonne qualité des images,
comme par exemple l’interversion de la lentille L3. Par ailleurs, le déplacement appliqué au système
optique pour d’obtenir le foyer du télescope (cf. §6.3.1) fait penser qu’il soit nécessaire de prendre
en compte des eﬀets ﬁns visant à l’amélioration du modèle. Par exemple, les lentilles, bien que
placées exactement, peuvent être légèrement inclinées.
C’est pourquoi, aﬁn d’aﬃner la simulation des images de planète et en même temps de vériﬁer
le modèle optique, ont été réglés sur les données des petites angles pour prendre en compte les
éventuelles inclinaisons des lentilles par rapport à la direction normale (l’axe Z de la ﬁgure 6.8).
Pour encoder l’inclinaison des lentille, il faut, pour chacune, deux angles. Comme sur les images
de planète il est possible de détecter les réﬂexions provenant des seules lentilles L4, L3 et L2, la
lentille L1 est exclue de l’ajustement et gardée orthogonale à l’axe Z. Il faut remarquer que ce
petits tilts ne changent pas la position du foyer du correcteur grand champ, mais plutôt inﬂuencent
les positions des rayons indirects. Pour cela, la focalisation de la lumière directe et des images des
objets astronomiques ne sont pas aﬀectées par ce type d’eﬀet.
Pour la lentille L3, à diﬀérence des autres, est ajusté aussi le paramètre δZL3, encodant un faible
déplacement le long de l’axe Z du modèle optique. Cela tient compte d’un éventuel décalage de
la lentille lors de l’opération de rotation de celle-ci. Ce paramètre peut expliquer le déplacement
du plan focal qui, comme discuté lors des tests du modèle optique (cf. §6.3.1) a été nécessaire
imposer pour obtenir le foyer du système.
Le vecteur de paramètres ~ΘOpt = (δθ1L2, δθ
2
L2, δθ
1
L3, δθ
2
L3, δZL3, δθ
1
L4, δθ
2
L4) est déterminé à partir
d’un jeu de réﬂexions choisies sur les images de planète. Seules les réﬂexions qui forment un spot
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bien déﬁni et concentré ont été utilisées (en général, les ghosts générés par les réﬂexions entre
les surfaces courbes des lentilles et n’impliquant pas de surfaces plaines). L’ajustement sur les
données est fait en forçant les positions de ce lot de ghosts prédites par la simulation à être égales
à celle déterminées sur les images par Sextractor. Les valeurs des paramètres ainsi obtenues sont
reportées dans le tableau 7.5. Il est possible remarquer que le déplacement de la lentille L3 est du
même ordre de grandeur de l’offset calculé lors de la détermination du foyer du modèle optique à la
section 6.3.1. Les inclinaisons des lentilles sont petites, en variant de quelques secondes d’arc à un
dixième de degré. L’ajustement obtenu est donc sensible à des eﬀets plutôt faibles. L’amélioration
des prédictions du modèle est visible sur l’image 7.18 et sur les agrandissements de la ﬁgure 7.19.
Fig. 7.18.: Comparaison entre la pose 007 du RUN 09 et la simulation de la même par le traceur de
rayons quand les paramètres du correcteur grand champ sont aussi ajustées. Pour ce faire,
les positions de toutes les réflexions dont la position est bien définie ont été utilisées.
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(a) Agrandissement sur les reflets
(b) Agrandissement sur le spot principal
Fig. 7.19.: Agrandissement de la simulation de l’image 007 du RUN 09 obtenue en incluant les para-
mètres du correcteur grand champ. La figure (a) montre un agrandissement sur le spot
principal tandis que la figure (b) montre les réflexions dont les positions sont bien prédites
par la simulation.
170
7.7 Les paramètres de la conﬁguration du correcteur grand champ
RUN Paramètre Valeur σ
U
P
G
R
A
D
E
0
RUN 06
δθD (◦) -0.252 0.062
ϑ0X (pas cod.) 43613.2 24.7
ϑ0Y (pas cod.) -4978.6 0.2
RUN 07
δθD (◦) -0.111 0.069
ϑ0X (pas cod.) 43569.1 27.8
ϑ0Y (pas cod.) -4977.6 0.2
RUN 08
δθD (◦) -0.105 0.069
ϑ0X (pas cod.) 43563.0 27.3
ϑ0Y (pas cod.) -4975.04 0.3
RUN 09
δθD (◦) -0.581 0.052
ϑ0X (pas cod.) 43560.0 20.5
ϑ0Y (pas cod.) -4973.8 0.1
β (◦) 1.35295 -
τX (◦) 0.0319696 -
τY (◦) -0.0708655 -
U
P
G
R
A
D
E
1
RUN 10
δθD (◦) 0.172 0.073
ϑ0X (pas cod.) 43526.4 28.5
ϑ0Y (pas cod.) -6489.3 0.3
RUN 11
δθD (◦) -0.441 0.053
ϑ0X (pas cod.) 43584.3 21.1
ϑ0Y (pas cod.) -6465.4 0.2
RUN 12
δθD (◦) -0.096 0.061
ϑ0X (pas cod.) 43445.6 24.1
ϑ0Y (pas cod.) -6459.62 0.2
RUN 13
δθD (◦) -0.779 0.054
ϑ0X (pas cod.) 43457.4 21.5
ϑ0Y (pas cod.) -6462.4 0.2
RUN 14
δθD (◦) 0.082 0.069
ϑ0X (pas cod.) 43473.9 27.5
ϑ0Y (pas cod.) -6459.4 0.4
RUN 15
δθD (◦) -0.194 0.059
ϑ0X (pas cod.) 40557.6 23.2
ϑ0Y (pas cod.) 22377.4 0.2
β (◦) 1.191 -
τX (◦) 0.0320811 -
τY (◦) -0.075577 -
~∆
δX (m) 0.424 0.006
δY (m) -0.224 0.007
δZ (m) -0.025 0.011
Tab. 7.4.: Résumé des valeurs des paramètres du modèle géométrique déterminées grâce à l’ajustement
sur les images.
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Paramètre Valeur σ
~ΘOpt
δθ1L2 (
◦) -0.0804 0.0059
δθ2L2 (
◦) 0.0114 0.0059
δθ1L3 (
◦) -0.0645 0.0092
δθ2L3 (
◦) 0.0027 0.0093
δZL3 (m) -0.0042 0.0003
δθ1L4 (
◦) 0.0716 0.0113
δθ2L4 (
◦) -0.0055 0.0114
Tab. 7.5.: Résumé des valeurs des paramètres du modèle optique déterminées grâce à l’ajustement sur
les images.
7.8. Simulation d’une prise de données optimale
Les données à disposition ont nous permis de déterminer un modèle géométrique eﬀectif qui
réussit à bien prédire les positions de la grande partie des ghosts sur le plan focal. Néanmoins, les
données d’alignement à disposition sont insuﬃsantes pour contraindre complètement le modèle.
Il devrait cependant être possible de lever la plupart de ces dégénerescences, en variant les conﬁ-
gurations géométriques dans lesquelles sont prises les poses dalignement. Néanmoins la précision
Fig. 7.20.: Schématisation des positions du dôme explorées pendant les prises de données réelles (à
gauche) et simulées (à droite). Pour les prises de données réelles, les positions (cf. table
7.1) sont θD = 257.7◦, 257.8◦, 257.9◦, 258.1◦(±0.1◦). Pour la simulation, les azimuths sont
marqués sur la figure.
de la modélisation peut être améliorée en observant un nouveau lot d’images. Le but de l’étude
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ici présentée est d’évaluer, à partir du set de paramètres déterminés, quelles sont les conﬁgura-
tions géométriques capables, avec un temps d’observation nombre de poses raisonnable, de lever
les dégénérescences montrées dans la matrice de corrélation observées (cf. ﬁgure 7.13). La taille
maximale du lot de données simulées a été ﬁxée à une centaine d’images (à peu près ce dont nous
diposons aujourd’hui). C’est ce qu’il est réaliste d’accumuler en un run de géométrie dédié. Pour
(a) Images réelles (b) Images simulées
Fig. 7.21.: Régions du miroir éclairées pendant les runs réels sur (a) et un run de la simulation (b)
pour lequel le dôme est en position est. Les images réelles ont été obtenues en éclairant
principalement une régions limité du miroir, tandis que avec la simulation nous essayons de
bouger les plus possibles les pointées du télescope.
la simulation des prises de données nous avons fait quelques hypothèses raisonnables. En parti-
culier, nous avons supposé que les incertitudes aﬀectant les positions simulées des spots suivent
une distribution gaussienne avec σ = 3 superpixels. En ce qui concerne la stratégie d’observation,
nous avons essayé de varier au maximum les orientations diﬀérentes de l’azimut du dôme, aﬁn de
contraindre au mieux la position absolue de SNDice (paramètres ~∆) par rapport au télescope. De
même, nous avons essayé de diversiﬁer les zones du miroir explorées par le faisceau de planète,
ce qui permet à priori d’apporter des contraintes supplémentaires sur les désaxages de la monture
de SNDice (β, τX, τY), et sur la position de SNDice relativement au télescope. Enﬁn, nous avons
décidé de varier autant que possible le centrage du spot. Ceci permet d’explorer la conﬁguration
géométrique de l’optique.
Avec ces contraintes, il a été possible simuler 10 prises de données eﬀectuées à autant de
positions diﬀérentes du dôme, de manière à explorer des nouvelles valeurs de θD en couvrant la
circonférence des azimuths. Sur la ﬁgure 7.20 est schématisé le système de coordonnées du dôme.
Les cercles rouges indiquent les positions explorées lors des prises de données réelles, à gauche, et
des runs simulés, à droite. Le programme de la simulation permet de faire le tour entier décrit par
le mouvement azimutale du dôme. Pour chaque position du dôme sont éclairées 3 régions du miroir
très éloignées entre elles. Enﬁn, pour chaque position ALT-AZ du télescope sont enregistrées 5
images de planète artiﬁcielle : une avec les axes optiques alignés et les restantes avec des faibles
173
Chapitre 7. Etude de la géométrie du système SNDice-MegaPrime
désalignements. La comparaison entre les régions du miroir éclairées pendant tous les prises des
données eﬀectuées en 2010-2011 et celles illuminées pendant un seul run simulé - dôme en position
est - est montrée sur la ﬁgure 7.21. Les poses enregistrées sont limitées principalement à une partie
du miroir, tandis que avec la simulation, pour chacune des 10 positions du dôme, nous essayons de
choisir 3 positions permettant de explorer conﬁgurations très diﬀérentes.
Fig. 7.22.: Matrice de corrélation des paramètres des modèles optique et géométrique obtenue de la
simulation des prises de données SNDice.
La simulation produit pour chaque conﬁguration un lot de positions du spot principal et des
réﬂexions. Sur celles-ci sont à nouveau ajustés les paramètres géométriques. La corrélation entres
les paramètres du set ﬁnal est montrée sur la ﬁgure 7.22, à comparer avec la matrice de corrélation
obtenue avec les données (cf. ﬁgure 7.13), qui contient que les coeﬃcients de corrélation entres
l’angle du dôme et les encodeurs des moteurs SNDice.
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Les conﬁgurations simulées permettent une amélioration considérable dans l’estimation des para-
mètres. En particulier, celle-ci rend possible la détermination des désaxages β, τY et τX, bien que ce
dernier reste corrélé avec les offsets δθD et ϑ0Y. Tous les paramètres de la géométrie et de l’optique
sont ajustés sur les données en une seule étape. Egalement, la dégénérescence des paramètres
spatiales de SNDice est levée ou, dans le cas de δZ, amplement diminuée. Néanmoins ce dernier
n’est pas distinguable des déplacements du centre du dôme. Enﬁn, les derniers 6 paramètres de la
matrice correspondent respectivement aux 3 déplacements possibles du plan focal et de l’ensemble
de l’imageur. Ceux-ci sont complètement corrélés entre eux, positivement ou négativement, et
dégénérés, encore une fois, avec les paramètres spatiales du dôme.
En conclusion, ayant à disposition un tel lot de données, la précision attendue sur la prédiction
des position des ghosts sur le plan focal s’aﬃne remarquablement. Celle-ci descend à moins de 1
superpixels pour la coordonnées xp et restent de l’ordre de 1 superpixel pour yp.
7.9. Conclusions
Les images de planète artiﬁcielle enregistrées pendant les dernières deux années de mesures ont
permis de construire un modèle géométrique. Celui-ci permet d’obtenir l’orientation relative des
axes optiques de la LED allumée et de l’imageur, à partir d’un ensemble de 5 paramètres encodant
les mouvements du dôme, du télescope et de SNDice. Le modèle est valable pour n’importe quelle
conﬁguration des trois composantes du système.
En partant d’un modèle “d’ordre zéro”, structuré à partir des plans du télescope et du dôme et
des mesures eﬀectué pendant l’installation de SNDice, le modèle ﬁnal a été obtenu en prenant
en compte une série d’eﬀets ﬁns : désaxages, ajustement de positions et tilts des lentilles du
correcteur grand champ. Le jeu de paramètres ﬁnal, déterminant les amplitudes ces eﬀets, optimise
la prédiction des positions des réﬂexions sur le plan focal.
Il faut remarquer que le modèle géométrique permettant de bien simuler les images de planète
artiﬁcielle mais, néanmoins, encore améliorable, comme démontré en 7.8. La limitation plus im-
portante à l’exactitude de la méthode provient de l’incertitude sur l’orientation de le faisceau de
la planète artiﬁcielle, déjà discutée en 4.4.3. Un contrôle plus ﬁn de l’emplacement de la lentille
focalisante aurait permis de mieux contraindre l’orientation de l’axe optique de SNDice. Pour cela,
pendant la construction de SkyDice, une attention particulière a été portée à la caractérisation du
faisceau des 8 planètes artiﬁcielles équipant la source de lumière et au positionnement de la lentille
focalisante.
Malgré cela, la précision obtenue est tout à fait suﬃsante pour la simulation de l’illumination
du plan focal produite par le pose de calibration et à la séparation des contributions indirectes de
l’éclairage directe (cf. chapitre suivant).
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Chapitre 8. Modélisation de l’illumination du plan focal
Le modèle optique que nous avons construit est capable de prédire, à deux ou trois superpixels
près, la position du spot principal, ainsi que celle de chaque reﬂet détectable sur l’image. Nous
sommes donc maintenant en mesure de prédire les contributions relatives de la lumière directe et
de la lumière parasite pour chaque image prise en éclairant le télescope avec une LED de calibration
SNDice.
Ce chapitre s’attache à décrire les grandes lignes de ce calcul. Dans la section 8.1 sera explicité
le modèle mathématique qui permet calculer le ﬂux reçu par le plan focal (exprimé en γ/(s · m2)) à
partir des cartes d’intensité radiante (exprimée en γ/(s · sr)) des faisceaux des LEDs. Puis quelques
points d’implémentation seront discutés (cf. §8.2). Enﬁn, sera présentée la classiﬁcation des contri-
butions à l’illumination du plan focal, en fonction de leurs origines et leurs intensités respectives
(cf. §8.3). A partir de ce catalogue des réﬂexions sera déduit le modèle minimal qui permettra
d’évaluer, au chapitre suivant, les bandes passantes calibrées de MegaCam.
8.1. Modélisation de l’illumination du plan focal
Le but de l’étude est donc de calculer l’irradiance I (exprimé en γ/(s · m2)) à chaque position
~xp du plan focal à partir des cartes des faisceaux des LEDs B, et d’une modélisation complète de
la propagation des rayons à travers l’optique du télescope. Un schéma sommaire de la propagation
des rayons est montré sur la ﬁgure 8.1. Il est utile de ﬁxer un plan de référence, appelé ci-après
“plan faisceau”, orthogonal à l’axe z de la source et situé à une certaine distance des LEDs. Sur ce
plan est déﬁnie la carte du faisceau B(~Xf). Le modèle optique permet de calculer la fonction M
qui lie les coordonnées sur le plan faisceau ~Xf à celles sur le plan focal ~xp :
M :
(
Xf
Yf
)
7→
(
xp
yp
)
(superpixels)
. (8.1)
L’optique du télescope transforme des angles en positions sur le plan focal, et donc des intensités
radiantes (exprimées en γ/(s · sr)) en irradiances. L’irradiance I(~xp) en un point du plan focal est
ainsi donnée par :
I(~xp) =
∫
Teff(λ,~xp)S(λ, ~Xf)
∣∣∣∣∣∂
~Xf
∂~xp
∣∣∣∣∣ dλ , (8.2)
où Teff(λ, xp, yp) est la transmission eﬀective totale de l’instrument et S(λ, ~Xf) est le spectre de
la lumière émise par la LED dans une direction donnée. En négligeant les eﬀets chromatiques de
l’optique sur l’étendue du spectre d’une LED (quelques dizaines de nanomètres), il est possible de
sortir le Jacobien de l’intégrale :
I(~xp) =
∣∣∣∣∣∂
~Xf
∂~xp
∣∣∣∣∣×
∫
Teff(λ,~xp)S(λ, ~Xf)dλ . (8.3)
En outre, en faisant l’hypothèse que la forme et le positionnement en longueur d’onde du spectre
de la LED ne dépend pas de la direction d’émission 1, il est possible d’écrire l’irradiance sur le plan
focal en fonction d’une transmission moyenne à la longueur d’onde moyenne de la LED Tˆeff(~xp), et
du ﬂux total B(~Xf) émis dans la direction qui correspond à la coordonné ~Xf . Sous cette hypothèse
1. En revanche, nous savons que la normalisation du spectre dépend de la direction : nous en avons mesuré les
variations sur le banc photométrique et exprimé sous forme des cartes B.
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il est possible d’utiliser la relation :∫
Teff(λ,~xp)S(λ, ~Xf)dλ = Tˆeff(~xp)× B(~Xf) . (8.4)
Cette égalité, remplacée dans l’équation 8.3, donne :
I(~xp) = Tˆeff(~xp)× B(~Xf)×
∣∣∣∣∣∂
~Xf
∂~xp
∣∣∣∣∣ , (8.5)
qui, en utilisant la fonction M (cf. équation 8.1), peut être réécrite sous la forme :
I(~xp) = Tˆeff(~xp)× B(M
−1(~xp))×
∣∣∣∣∂M−1∂~xp
∣∣∣∣ . (8.6)
Cette formule est valable, non seulement pour la lumière directe, mais aussi pour tous les chemins
secondaires possibles. En eﬀet, le modèle optique décrit dans les chapitres précédents permet de
calculer pour tout chemin p suivi par la lumière, (incluant un nombre arbitraire de réﬂexions), la
fonction Mp qui associe aux coordonnées plan faisceau ~Xf les coordonnées plan focal ~xp :
Mp : ~Xf |p 7→ ~xp|p . (8.7)
L’irradiance Ip due à la lumière ayant suivi le chemin p, en un point ~xp du plan focal est donnée
alors par :
Ip = Tˆp(~xp)× B(~Xf)×
∣∣∣∣∣∂M
−1
p
∂~xp
∣∣∣∣∣ , (8.8)
où Tˆp(~xp) est la transmission eﬀective de l’instrument pour le chemin considéré, c’est à dire le
produit des transmissivités et reﬂectivités des éléments optiques rencontrés sur le chemin par la
lumière.
Enﬁn, l’illumination totale sur le plan focal est la somme de la lumière directe (r = 0, par
convention) et de la lumière indirecte :
I(xp, yp) =
∑
p
Tˆp(~xp)× B(M
−1
p (~xp))×
∣∣∣∣∣∂M
−1
p
∂~xp
∣∣∣∣∣ . (8.9)
Il apparaît donc que l’irradiance totale au niveau du plan focal peut s’exprimer très simplement
en fonction des cartes d’intensité du faisceau B(~Xf), (mesurées sur le banc de test, cf. §4.4.2),
de la géométrie de l’optique (bien connue), et de produits des reﬂectivités et des transmissions
des éléments optiques (les paramètres libres à déterminer). Comme nous l’avons déjà souligné,
ceci découle directement du fait que SNDice est assimilable à une source ponctuelle. Le calcul
serait beaucoup plus compliqué si la source de calibration était étendue. Dans l’étude qui suit nous
expliquons comment le calcul des contributions à l’illumination totale a été implémenté.
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Fig. 8.1.: Schématisation de la transformation géométrique du faisceau de l’émission à la mesure du
plan focal. La modélisation de l’éclairage du plan focal est complexe car la propagation à
travers les éléments du correcteur grand champ change totalement la forme du faisceau. De
plus, à cause des réflexions parasites, la fonction reliant l’angle solide d’émission à une région
du plan focal n’est pas une bijection.
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8.2. Implémentation du modèle d’éclairage du plan focal
Nous allons maintenant décrire les méthodes qui ont permis de contraindre les diﬀérentes contri-
butions au Jacobien d’équation 8.9 et de caractériser les contributions des surfaces optiques au
paramètre Tˆp.
8.2.1. Calcul de la transformation géométrique du faisceau
La première partie de l’implémentation a consisté dans la détermination des transformations
géométriques Mp , et tout particulièrement des Jacobiens
∣∣∣∂M−1p∂~xp
∣∣∣.
Comme il a été indiqué au chapitre 6, un système de ﬁltrage a été implémenté permettant de ne
sélectionner qu’un chemin spéciﬁque à travers l’optique du télescope, incluant un nombre arbitraire
de réﬂexions. L’implémentation de celui-ci est très simple. A chaque étape de son parcours, chaque
rayon conserve et met à jour une trace de son histoire passée (c’est à dire, l’énumération des
surfaces optiques qui l’ont transmis ou réﬂéchi). Pour des raisons d’eﬃcacité, cette histoire est
encodée sous la forme d’un nombre entier, qui est recalculé lors de chaque interaction à l’aide d’une
fonction dite de “hachage”. Cette fonction prend en argument :
1. le code de hachage précédent,
2. le nom de la surface rencontrée,
3. la nature de l’interaction avec la surface, autrement dit, si le rayon est réﬂéchi ou transmis.
Par défaut, toutes les réﬂexions sont bloquées par le traceur de rayons, exception faite, bien sûr,
pour la première réﬂexion sur le miroir primaire. Comme l’histoire de chaque rayon est disponible,
il est possible d’implémenter un système qui n’autorise que quelques réﬂexions bien spéciﬁques,
pour les rayons ayant un historique bien précis. Ainsi, il est facile, à partir du même modèle de
l’optique du télescope, de “fabriquer” toutes les fonctions Mp déﬁnies ci-dessus, et de calculer
numériquement leur Jacobien.
Bien que le modèle soit capable de propager plusieurs milliers de rayons par seconde, il n’est pas
réaliste de calculer l’irradiance pour chaque pixel du plan focal. Chaque pose est donc divisée en
superpixels de taille 64 × 64 pixels, de façon à disposer pour chacune d’une grille de 288 × 288
points. Chaque élément de cette matrice contient la position du superpixel, correspondant à son
centre, et la valeur moyenne du ﬂux des pixels. La taille des superpixels est un compromis entre
la précision souhaitée pour la modélisation de l’illumination et la complexité du calcul. En outre,
comme déjà dit précédemment, nous sommes intéressés aux seuls eﬀets à grand échelles, et les
eﬀets chromatiques sont négligés. La taille choisie pour les superpixels permet donc de s’aﬀranchir
de ces signatures et de garder que les contributions intéressantes de l’éclairage
Une des diﬃcultés du calcul vient du fait qu’il faut inverser les fonctions Mp. En eﬀet, il est
nécessaire de chercher pour chaque superpixel ~xp du plan focal, la position ~Xf du plan faisceau
correspondante. Plusieurs stratégies d’inversion numérique directe ont été tentées. La plus précise,
reposant sur la méthode de Newton-Raphson nécessitait de l’ordre d’une dizaine d’appel à la
fonction directe, et multipliait d’autant le temps de calcul. Il a donc été choisie une technique un
peu moins précise, mais beaucoup plus rapide, consistant à décomposer la fonction inverse sur une
base de splines 2 correctement choisie (adaptée à chaque chemin r). Avec cette technique, le calcul
2. Dans le domaine de l’analyse numérique, une spline est une fonction définie par morceaux par des polynômes.
Ce type de fonction est souvent utilisé pour résoudre des problèmes d’interpolation.
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de l’irradiance due à chaque reﬂet sur une grille de 288 × 288 points prend de 10 à 40 secondes,
en fonction de l’extension du reﬂet. Ce calcul est en outre très facilement exécutable en parallèle.
Ainsi, dans le cas défavorable où il faudra prendre en compte une cinquantaine de contributions, il
sera nécessaire un temps de l’ordre de 30 minutes sur une machine monocœur, mais juste un peu
moins de 3 minutes si une douzaine de cœurs sont à disposition.
8.2.2. Les paramètres libres du modèle
La dernière diﬃculté consiste à paramétrer les transmissions eﬀectives Tˆp(~xp) de l’instrument
pour chaque chemin r :
Tˆp(~xp) ∝
∏
i
Ti(λ,~x)
∏
j
Rj(λ,~x) , (8.10)
où T est la transmission des volumes traversés et R la réﬂectivité des surfaces rencontrées. Ces
caractéristiques des volumes du correcteur grand champs ne sont pas connues. Pour cela, ces
quantités sont des paramètres libres du modèle qui vont être ajustés sur les données d’illumination
des images de calibration. Le vecteur des paramètres libres est donc :
~θi =
[
Rm,RL1, TL1, ...,RL4, TL4,Rfiltre, Tfiltre, ...,RCCD
]
. (8.11)
Avec les données dont nous disposons, il est malheureusement impossible de déterminer indépen-
damment toutes les réﬂectivités et les transmissions de chaque élément optique du système. Cela
serait probablement possible si le faisceau de planète était de meilleure qualité, permettant de bien
distinguer une quantité suﬃsante de ghosts et d’en mesurer le ﬂux relatif par rapport au ﬂux du
spot principal. Une telle approche semble possible avec le nouvel instrument SkyDICE récemment
installé auprès de l’imageur SkyMapper, mais est extrêmement ardue avec SNDice.
Il est donc nécessaire d’adopter quelques hypothèses simpliﬁcatrices. En particulier, nous suppo-
sons que, à une longueur d’onde donnée :
– les transmissions et les réﬂectivités de tous les éléments optiques - hormis les ﬁltres et les
CCD - sont égales,
– la transmission T et la réﬂectivité R de chaque dioptre sont liées par R = 1− T .
Cela permet de réduire considérablement le nombre de paramètres libres du modèle. Par exemple,
une paramétrisation minimale possible pourrait consister en quatre paramètres seulement :
1. la reﬂectivité du miroir,
2. une transmission commune à toutes les lentilles, à l’ISU et à la fenêtre du cryostat,
3. la transmission du ﬁltre,
4. enﬁn, l’eﬃcacité moyenne des CCDs.
Nous verrons dans la suite, que dans le cas spéciﬁque de MegaCam, cette paramétrisation très
simple est insuﬃsante. En eﬀet, la transmission des ﬁltres est variable en fonction de la position
sur le plan focal. La modélisation de ces variations nécessite d’introduire une dizaine de paramètres.
Cependant celle-ci est adoptée pour le travail exploratoire présenté dans la suite de ce chapitre.
Une fois établie la paramétrisation des transmissions et réﬂectivités de l’optique, il est nécessaire
de pouvoir calculer rapidement les quantités Tˆp(~xp) présentées équations 8.9 et 8.10, ainsi que
leurs dérivées (aﬁn de pouvoir ajuster le modèle sur les données). Ces quantitées dépendent du
chemin suivi par chaque rayon. Pour cela, les dérivées logarithmiques de l’intensité ﬁnale de chaque
182
8.3 Catalogue des réﬂexions
rayon, en fonction des transmissions et réﬂectivités de chaque élément optique sont pré-calculées et
enregistrées en même temps que les jacobiens. Ainsi, il est facile, et peu coûteux en temps de calcul,
d’estimer l’impact des hypothèses simpliﬁcatrices opérées ci-dessus, en comparant plusieurs de
celles-ci. Bien entendu, en pratique, sont calculées non les dérivées, mais les dérivées logarithmiques
des intensités, ce qui est considérablement plus simple.
A ce stade tous les outils pour prédire l’illumination du plan focal sont en place. Reste maintenant
à déterminer quels reﬂets doivent être pris en compte, et quelques reﬂets peuvent être négligés
parmi les dizaines de ghosts reconstruit grâce à l’étude sur les images de planète. C’est l’objet de
la suite de ce chapitre.
8.3. Catalogue des réﬂexions
Sur la ﬁgure 8.2 est montrée l’image 088 - après stitching - enregistrée pendant le run du
12-10-2010. Cette pose, prise avec le ﬁltre rM, a été obtenue en illuminant le miroir avec la LED
GD3. Le spectre de cette LED couvre la limite rouge de la transmission du ﬁltre (cf. ﬁgure 4.6(a)).La
réﬂectivité du ﬁltre à ces longueurs d’onde est importante. Par conséquent, l’intensité des réﬂexions
est élevée et celles-ci sont bien distingables. Cette image est par la suite utilisée comme exemple
Fig. 8.2.: Pose 088 enrégistrée le 12-10-2010 avec SNDice. La pose de calibration a été prise avec la
LED GD3 et le filtre rM. L’image a déjà été traitée avec la méthode du stitching
pour présenter la simulation de l’illumination totale du plan focal obtenue grâce à l’implémentation
du modèle d’éclairement dans le logiciel traceur de rayons.
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Fig. 8.3.: Simulation de l’éclairement direct pour la pose 088 enregistrée le 12-10-2010 avec SNDice.
Le but de l’étude ici présentée est de déterminer quelles sont les contributions les plus importantes
à l’éclairement du plan focal et quelles, au contraire, sont négligeables pour la comparaison avec les
vraies images. En eﬀet, plusieurs centaines de chemins diﬀérents à travers l’optique sont susceptibles
d’être considérés. L’illumination résultant de chacun de ces chemins dépend d’une part du produit
des réﬂectivités et transmissions des diﬀérents éléments optiques, d’autre part de la valeur du
Jacobien
∣∣∣∂Mp∂~xp
∣∣∣. Il s’agit donc de calculer, pour chaque chemin possible, le produit Tˆp(~xp)× ∣∣∣∂Mp∂~xp
∣∣∣,
et d’éliminer tous ceux dont la contribution est négligeable. Pour faire ce calcul, nous avons besoin
de supposer a priori des valeurs réalistes des réﬂectivités des diﬀérentes surfaces optiques, celles-ci
n’étant pas encore mesurées. Il est donc supposé que la réﬂectivité du ﬁltre est de l’ordre de 0.5,
celle du CCD de l’ordre de 0.1 (RCCD = 1 − εCCD)et celle d’une lentille d’à peu près 0.01. La
position et la forme des diﬀérentes réﬂexions changent d’une pose à l’autre, mais l’intensité relative
des contributions ayant les mêmes surfaces d’origine reste égale. La classiﬁcation que nous nous
apprêtons à faire sera donc valable pour toutes les poses prises avec SNDice.
Les réﬂexions contribuant à l’éclairement de cette pose seront présentées en fonction de leur
intensité par rapport à l’illumination directe. Le calcul du produit Tˆ0(~xp)×
∣∣∣∂M0∂~xp
∣∣∣ (proportionnel à
l’intensité de la lumière directe) pour la pose 088 est présenté sur la ﬁgure 8.3. La variation radiale
est de 5% entre centre et bords, comme attendu à cause de l’eﬀet de plate scale.
Pour simpliﬁer l’étude, nous avons exclu dans un premier temps les chemins incluant plus de
deux réﬂexions. En eﬀet, l’intensité de ceux-ci est a priori inférieure d’à peu près deux ordres de
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Fig. 8.4.: Intensité relative maximale des réflexions en fonction de la surface de dernière réflexion. Les
réflexions les plus brillantes ont pour origine W = fenêtre, F = filtre, ISU, L4p = surface plane
de la lentille L4, L4c = surface courbe de la lentille L4, L3p = surface plane de la lentille
L3, L3c = surface courbe de la lentille L3, L2c1 = surface courbe de L2 coté plan focal,
L2c2 = surface courbe de L2 coté miroir et, enfin, même convention pour L1c1 et L1c2.
grandeur à l’intensité des reﬂets qui sont étudiés par la suite. Ils ont ainsi été sélectionnés 76
chemins diﬀérents, incluant chacun deux réﬂexions. Le graphe sur la ﬁgure 8.4 montre la valeur
maximale du produit Tˆp(~xp) ×
∣∣∣∂Mp∂~xp
∣∣∣ (par rapport à l’intensité de la lumière directe) pour chacun
de ces chemins, étiqueté en fonction de sa surface de dernière réﬂexion. Les lignes horizontales
divisent les réﬂexions en sous-groupes en fonction de leur intensité relative. Il apparait donc que
près de 8 chemins diﬀérents contribuent chacun à plus de 1% de l’illumination totale, 25 chemins
contribuent de 0.1% à 1% et 18 chemins contribuent de 0.01% à 0.1%. Ce n’est pas une situation
très favorable : si nous voulons prédire l’illumination totale à mieux que 0.1%, nous allons devoir
prendre en compte de 40 à 50 réﬂexions.
En général, en considérant les surfaces d’origine marquées sur le plot, il est possible de s’attendre
à deux types de morphologies des réﬂexions selon que la surface réﬂéchissant soit plane ou courbe :
– des réﬂexions s’étalant sur l’intégralité (ou presque) de la caméra, issues de la lumière réﬂéchie
entre deux surfaces planes. Ce type de réﬂexions contribue essentiellement au fond assez
uniforme visible sur la pose 8.2,
– des réﬂexions localisée en une région petite du plan focal, issues des surfaces courbes des
lentilles.
Par la suite nous allons d’abord décrire les réﬂexions appartenant à chaque sous-groupe en
fonction de leur intensité. Ensuite, à la section 8.4 nous allons traiter plus en détails les origines
des contributions les plus importantes. Aﬁn de mieux comprendre et suivre les chemins optiques
parcourus par la lumière réﬂéchie, il est possible se référer à la schématisation du correcteur grand
champ sur la ﬁgure 8.5.
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Fig. 8.5.: Schématisation partiale du correcteur grand champ comprenant les surfaces qui causent les
réflexions les plus intenses.
Réﬂexions d’intensité relative maximale > 1%
Les réﬂexions les plus intenses s’élèvent à maximum 6% de la lumière directe. Ces contributions
proviennent des chemins suivants :
1. surface externe du ﬁltre → surface courbe de L4 (∼ 6%) montrée sur la ﬁgure 8.7(a),
2. surface ﬁltre [coté plan focal] interne → surface ﬁltre [coté miroir] interne (∼ 4%) montrée
sur la ﬁgure 8.12(b),
3. surface interne du ﬁltre → surface courbe de L4 (∼ 3.5%),
4. CCD → surface externe du ﬁltre (∼ 2%),
5. surface externe du ﬁltre → surface plane de L3 (∼ 1.5%) montrée sur la ﬁgure 8.10(a),
6. CCD → surface interne du ﬁltre (∼ 1%),
7. CCD → surface courbe de L4 (∼ 1%).
8. surface interne du ﬁltre → surface plane de L3 (∼ 1%).
Ces réﬂexions seules contribuent pour environ 80% de l’intensité totale de la contamination par
lumière parasite. Considérant les parcours de ces reﬂets, il apparaît que l’élément du correcteur
grand champ en causant la grand partie est le ﬁltre, suivi par les CCDs.
Réﬂexions d’intensité relative entre 1% et 1%
Bien que les réﬂexions appartenant à ce sous-ensemble sont plus faibles, comme elles sont
nombreuses, leur contribution totale à la contamination des images devient importante. Encore
une fois, parmi les éléments réﬂéchissant en premier lieu la lumière, les plus récurrents sont le
ﬁltre, les CCDs et la lentille L4. Parmi ces réﬂexions comptent des contributions s’étalant sur la
quasi-totalité du plan focal.
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Réﬂexions d’intensité relative < 1%
A cet ensemble appartiennent, en général, les ghosts créés par la première réﬂexions sur une
surface moins réﬂéchissante (comme par exemple le ISU ou la fenêtre du cryostat) ou issus des
surfaces les plus lointaines des CCDs (comme celles des lentilles L2 et L1). Ces réﬂexions sont très
faibles mais leur nombre est assez élevé, ce qui pourrait causer une contribution conséquente à la
contamination de la lumière directe.
Les réﬂexions dont l’intensité est inférieure à 0.01% sont nombreuses, mais leur somme ne
dépasse pas 0.1% de la lumière directe, ainsi que nous allons le montrer par la suite. Toutes
ces reﬂexions sont donc considérées comme négligeables. La coupure en-dessous de laquelle une
réﬂexion est considérée comme négligeable est représentée sur la ﬁgure 8.4 par la ligne pointillée
verte. Les contributions totales de ces reﬂets à la contamination sont reportées sur le graphe 8.6(b)
en fonction de la surface d’origine. La somme la plus élevée est due aux réﬂexions issues de la lentille
L2, atteignant environ 0.04%.
Par la suite, ce choix sera justiﬁé en détaillant les contributions à la contamination issues d’une
même surface de dernière réﬂexion. Par ailleurs, il sera vériﬁé que la somme des intensités des
reﬂets “négligés” pour chaque élément du correcteur grand champ sont inférieures à 1%.
8.4. Analyse des réﬂexions en fonction de la surface d’origine
En considérant les éléments sur lesquels a lieu la dernière réﬂexion, les ghosts peuvent être classés
en 5 groupes : les 4 lentilles plus les reﬂets étendus provenant des surfaces planes en proximité du
plan focal (fenêtre, ﬁltre et ISU). Par la suite, nous discuterons plus en détails les groupes les plus
peuplés, à savoir les réﬂexions issues des lentilles L4 et L3 ainsi que des surfaces planes.
A partir de cette classiﬁcation, il est possible d’évaluer l’inﬂuence de chaque groupe sur l’éclai-
rement ﬁnal en sommant toutes ses contributions. Les graphes sur la ﬁgure 8.6 reportent les
intensités relatives de chacun de ces groupes. Le ﬁgure 8.6(a) montre les sommes des réﬂexions
d’intensité plus importante (Irel > 0.01%) tandis que la ﬁgure 8.6(b) celles des réﬂexions plus
faibles que 0.01%. Pour les lentilles ont été considérées dans le même groupe les reﬂets issus de
la surface plane ainsi que ceux provenant de la surface courbe. Il faut remarquer que, pour chaque
groupe, la somme des intensités maximales des réﬂexions faibles ne dépasse jamais 0.03% de la
lumière directe et, en total, la contribution de ces reﬂets est de l’ordre de 0.09%. En considérant
les sommes des intensités plus importantes, la contamination totale du plan focal s’élève à presque
20% , dans le cas où les reﬂets se concentrent tous dans une même région du plan focal. Pour
la reproduction des images de calibration à l’aide du traceur de rayons, il est donc raisonnable de
négliger tout ghost d’intensité maximale inférieure à 0.01%. Nous allons maintenant décrire plus
en détails les reﬂets appartenant à chaque groupe.
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Fig. 8.6.: Somme des intensités de toutes les contributions ayant la même surface de dernière réflexion.
Sur (a) sont montrées les sommes des seules contributions plus intenses, au contraire, la
figure (a) présente les réflexions les plus faibles.
188
8.4 Analyse des réﬂexions en fonction de la surface d’origine
Réﬂexions déterminée par la lumière réﬂéchie par la lentille L4
Les réﬂexions provenant de la lentille L4 sont la composante la plus importante de la pollution de
l’illumination du plan focal. Si l’on considère la lumière réﬂéchie par ses deux surfaces, l’intensité
maximale totale de ces reﬂets s’élève à environ 13% . La contribution de cette surface aux reﬂets
d’intensité inférieure à 0.01% est tout à fait négligeable (cf. 8.6(b)).
(a) filtre → L4 courbe (b) CCD → L4 courbe
Fig. 8.7.: Réflexions entre le filtre et les CCDs et la surface courbe de L4. Ces deux reflets contribuent
au coussinet. La réflexion de figure (a) est la réflexion la plus intense polluant l’éclairement
directe.
Sur la ﬁgure 8.7 sont montrées les deux réﬂexions les plus brillantes de la surface courbe de la
lentille L4. Celles-ci sont données par la lumière réﬂéchie par le ﬁltre et les CCDs. Ces réﬂexions
sont concentrées dans une région autour du centre du plan focal qui varie selon les attitudes de
MegaCam et SNDice. Elles constituent l’essentiel de la lumière du coussinet visible sur toutes les
poses de calibration.
Des exemples de réﬂexions dans lesquelles intervient la surface plane de L4 sont présentées sur
la ﬁgure 8.8, où sont montrés les reﬂets provenant du ﬁltre et de la surface plane de la lentille.
L’image 8.8(a) montre la réﬂexion entre le ﬁltre et la surface plane de la lentille, tandis que la
ﬁgure 8.8(b) montre le reﬂet entre les deux surfaces internes de L4. Comme on s’attendait, les
reﬂets de ce type sont plus étendus et déplacés du centre que ceux dus à la surface courbe de L4.
La position et l’intensité totale des réﬂexions provenant de cette lentille à la contamination du
plan focal sont montrées sur la ﬁgure 8.9. L’image 8.9(a) montre toutes les réﬂexions de la surface
courbe de la lentille, tandis que l’image 8.9(b) présente la somme de celles issues de la surface plane.
Comme discuté précédemment, les images ont été obtenues en multipliant l’intensité maximale de
chaque reﬂet par les éléments du Jacobien décrivant sa géométrie (position et forme) sur le plan
focal. La variation des intensités relatives sur les images est indiqué par les barres associées : la
somme des reﬂets de la surface courbe varie sur un grand intervalle entre 2% et environ 12% de
l’intensité de l’illumination directe, tandis que pour la surface plane la contribution est plus faible,
s’élevant à 0.7% au maximum.
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(a) filtre (surface externe) → L4 plane (b) L4 plane → L4 courbe
Fig. 8.8.: Exemples de réflexions d’intensité élevée où intervient la surface plane de L4. Sur la figure (a)
est montrée encore une réflexion avec le filtre, tandis que l’image (b) présente le reflet entre
les deux surfaces de la lentille.
(a) Surface courbe L4 (b) Surface plane L4
Fig. 8.9.: Somme de toutes les contributions provenant des surfaces des lentilles L4 caractérisées par
Irel > 0.01%.
Réﬂexions déterminée par la lumière réﬂéchie par la lentille L3
La comparaison des intensités totales des réﬂexions de la lentille L3 reportées dans les deux
histogrammes de la ﬁgure 8.6 montre, comme déjà pour L4, que les réﬂexions plus faibles que
0.01% apportent une contribution négligeable à l’illumination totale des images. En eﬀet, celles-
ci s’élèvent à 0.05% de l’intensité de la lumière directe, tandis que les réﬂexions plus intenses
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provenant de la lentille L3 constituent 4.5% de l’illumination. La ﬁgure 8.10 montre deux exemples
des contributions les plus intenses, une réﬂéchie par la surface plane de L3 et l’autre par la surface
courbe. Les deux ont pour origine la lumière provenant du ﬁltre. Ces reﬂets sont déplacés par rapport
au centre du plan focal et sont plus étendus que ceux dus à L4. La somme des contributions plus
importantes des réﬂexions des deux surfaces sont montrées sur la ﬁgure 8.11. L’intensité maximale
de la lumière réﬂéchie par la surface plane de L3 varie entre 2% et 3% sur le plan focal, tandis que
pour la surface plane le reﬂets sont plus faibles et varient entre 0.9% et 1.3%.
(a) filtre (surface externe) → L3 plane (b) filtre (surface externe) → L3 courbe
Fig. 8.10.: Réflexions entre le filtre et les deux surfaces de la lentille L3
(a) Surface courbe L3 (b) Surface plane L3
Fig. 8.11.: Somme de toutes les contributions issues des surfaces de la lentille L3 avec Irel > 0.01%.
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Réﬂexions déterminée par la lumière réﬂéchie par les surfaces planes
Le dernier groupe de réﬂexions est constitué par la lumière réﬂéchie par les seuls éléments plans du
correcteur grand champ. Parmi celles-ci, la plus intense est celle due à la lumière réﬂéchie entre les
deux surfaces du ﬁltre (cf. ﬁgure 8.12(b)). Les reﬂets de ce type sont de plus diﬃciles à distinguer
de l’illumination directe car ils peuvent s’étaler sur l’intégralité du plan focal, comme la réﬂexion
ﬁltre int → ﬁltre int montrée sur la ﬁgure 8.12(b). Si l’on considère les seules réﬂexions de ce
type d’intensité supérieure à 0.01%, leur contribution totale à la pollution de la lumière directe est
d’environ 9%. L’intensité maximale de l’ensemble des reﬂets faibles, montrée sur la ﬁgure 8.6(b),
(a) filtre → ISU (b) filtre int → filtre int
(c) Somme des réflexions
Fig. 8.12.: Exemples de réflexion d’intensité importante entre surface planes et somme de toutes
les contributions provenant des surfaces planes (ISU, filtre et fenêtre) caractérisées par
Irel > 0.01%.
est inférieure à 0.025%, et par conséquent ceux-ci peuvent être omis dans la simulation des images
de calibration.
La ﬁgure 8.12(c) est la somme de tous les réﬂexions plus intenses ayant une surface d’origine
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plane. Il faut remarquer que ces contributions aﬀectent la quasi-totalité du plan focal avec une
intensité variant entre 0.5% et 9% selon la région. Ces reﬂet, à diﬀérence du coussinet, sont
diﬃcilement visibles sur les images car ils sont plutôt uniformes. Leur contribution est noyée dans
la lumière directe. C’est pourquoi il est crucial de connaître leur intensité et leur étalement.
8.5. Conclusions
Le modèle d’illumination du plan focal présenté à la section 8.1 et son implémentation dans le
logiciel traceur de rayons (cf. §8.2) ont permis d’aboutir à une simulation de l’illumination totale du
plan focal. Cette simulation contient toutes les contributions de la lumière indirecte provenant des
lentilles et des autres surfaces du correcteur grand champ. La somme de toutes les 76 composantes
polluant l’illumination est montrée sur la ﬁgure 8.13(b) en comparaison avec la simulation de l’image
8.13(a). Sur les deux images, la variation spatiale de l’intensité de l’illumination sur le plan focal
est exprimée en fonction du pourcentage par rapport à la lumière directe.
Au cours de l’analyse des réﬂexions, il a été choisi de déterminer un modèle minimale de l’illumi-
nation permettant de retenir que les contributions les plus importantes tout en gardant la précision
de la simulation des poses de calibration. Pour ce faire, les réﬂexions ont été étudiées en consi-
dérant leur intensité maximale par rapport à l’éclairement directe et à leur surface d’origine. Le
compromis a été établi en considérant négligeable pour la simulation des poses toutes les réﬂexions
issues d’une même surface d’intensité maximale relative inférieure à 0.01% et dont la somme to-
tale des contribution n’atteint pas 0.1%. Cette coupure à permis de réduire à une cinquantaine les
contributions dominant la contamination de la lumière directe. Sur la ﬁgure 8.14 sont montrées les
sommes des réﬂexions plus intenses et des réﬂexions négligeables. L’intensité des reﬂets dominant
élève de 1% à environ 20%, selon la position sur le plan focal, tandis que la somme des reﬂets plus
faible n’atteint jamais le 1% (intensité maximale 0.09%). La ﬁgure 8.14(a) obtenue en sommant
les seules réﬂexions plus intenses n’est pas quasiment distinguable de celle contenant toutes les
contributions.
Le modèle minimal ainsi construit permet de comparer les images simulées aux vraies poses de
calibration, en distinguant l’éclairement direct du plan focal de la lumière réﬂéchie. Le chapitre
suivant présente l’application de tous les outils d’analyse jusqu’à ici développés à la mesure des
bandes passantes de MegaCam.
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(a) Image 088 (b) Toutes les réflexions
Fig. 8.13.: Simulation de la pose 088 du 12-10-2012, sur la figure (a), et des toutes les réflexions contri-
buant à l’illumination finale, sur la figure (b). La barre montre l’intensité de l’illumination
exprimée comme pourcentage de la lumière directe. La pollution du plan focal peut atteindre
environ 20% dans les régions de plus grande concentration des réflexions.
(a) Réflexions de Irel > 0.01% (b) Réflexions de Irel < 0.01%
Fig. 8.14.: Somme de toutes les réflexions en fonction de leur intensité relative.
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Chapitre 9. Détermination de la bande passante rM de MegaCam
L’objet de ce court chapitre est de montrer comment les outils développés durant ce travail
de thèse s’appliquent à l’analyse des données de calibration prises avec MegaCam. L’exemple que
nous allons développer concerne la mesure des bandes passantes de l’imageur. Nous détaillerons la
méthode, en nous limitant au ﬁltre rM, pour lequel suﬃsamment de données sont disponibles.
L’analyse qui est présentée dans ce chapitre n’est pas la mesure ﬁnale qui sera publiée ultérieure-
ment. Le but ici est surtout de montrer comment se combinent tous les ingrédients décrits dans la
thèse (caractérisation des LEDs sur banc, images de calibration, modèle optique et géométrique)
aﬁn d’obtenir une mesure normalisée des bandes passantes de MegaCam.
Les données disponibles et utilisables pour la mesure sont présentées dans la prochaine section
(cf. §9.1). Plusieurs séquences de calibration du ﬁltre rM ont été prises, en variant les positions
relatives de SNDice et du télescope. La section 9.2 détaille le modèle d’illumination utilisé. Nous
décrirons dans la suite (cf. §9.3) la procédure mise en œuvre pour comparer le modèle aux données
et extraire une version préliminaire, normalisée, de la transmission rM de MegaCam. Une discussion
sur l’analyse présentée et les améliorations futures termine le chapitre (cf. §9.4).
9.1. Données
Plusieurs séquences de calibration ont été obtenues, en positionnant le ﬁltre rM dans le chemin
optique, et en éclairant successivement le plan focal à l’aide des LED GD4 (〈λ〉 = 533 nm à 25 oC),
GD3 (〈λ〉 = 540 nm à 25 oC), GD5 (〈λ〉 = 591 nm à 25 oC), GD8 (〈λ〉 = 631 nm à 25 oC) et 701
(〈λ〉 = 732 nm à 25 oC). L’ensemble de ces LEDs couvre la montée et le maximum du ﬁltre rM.
Comme indiqué dans le chapitre 4 (cf. ﬁgure 4.6(a)), le front rouge du ﬁltre n’est pas correctement
échantillonné par les LEDs de SNDice.
Entre chaque séquence de calibration, les positions de la source et du télescope ont été variées,
de façon à déplacer les reﬂets principaux sur le plan focal.
La température dans le dôme du CFHT est généralement basse (aux alentours de 0 oC). À cette
température, les LED sont plus bleues de 0.5 à 2 nm et plus puissantes d’environ 2% qu’à 25 oC.
La température de l’appareillage est suivie en temps réel au cours des observations. Ses variations
au cours de la prise de données sont représentées sur la ﬁgure 9.1. Comme nous pouvons le voir,
elles sont signiﬁcatives (près de 1 degré).
Connaissant la température de l’instrument, il est possible de calculer, en utilisant les données
du tableau 4.2 chapitre 4 la longueur d’onde moyenne du spectre de la LED au moment des
observations :
〈λ〉 = 〈λ〉25 +
dλ
dT
× (T− 25.) (9.1)
ainsi que son intensité radiante :
φ = φ25 ×
[
1 + αφ × (T− 25.)
]
(9.2)
L’eﬀet des variations de température au cours de la prise de données sur la longueur d’onde moyenne
des LED est négligeable (inférieur à l’Å). Par contre, l’eﬀet de ces mêmes variations sur le ﬂux
des LEDs, représenté ﬁgure 9.2, est de l’ordre de quelques pour-milles. Il est facile d’appliquer une
correction de température pour chaque image, comme présenté ﬁgure 9.2.
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Fig. 9.1.: Variations de la température au cours de la prise de données. La température moyenne est
de T = 2.8 ± 0.3 oC. À cette température, les LED sont plus bleues de 0.5 à 2 nm et plus
puissantes d’ environ 2% qu’à 25 oC.
9.2. Modèle
Le modèle présenté est celui décrit au chapitre précédent. Si nous nous limitons dans un premier
temps à la lumière directe, la transmission moyenne Tˆef f (~xp) à la longueur d’onde moyenne de la
LED est donnée par l’équation 8.6 :
I(~xp) = Tˆeff(~xp)× B(M
−1
0 (~xp))×
∣∣∣∣∂M−10∂~xp
∣∣∣∣ ,
où B(X) est la carte du faisceau, déﬁnie sur un plan conventionnel appelé "plan faisceau" et M0
est la fonction qui associe les coordonnées du plan faisceau à celle du plan focal (pour le trajet
correspondant à celui de la lumière directe).
Le modèle ci-dessus comporte des ordres supérieurs, qui décrivent la contamination par les ré-
ﬂexions parasites dans l’optique du correcteur grand champ. Le modèle complet décrit par l’équation
8.9 que nous rappelons ci-dessous :
I(xp, yp) =
∑
p
Tˆp(~xp)× B(M
−1
p (~xp))×
∣∣∣∣∣∂M
−1
p
∂~xp
∣∣∣∣∣ ,
où la somme court sur toutes les réﬂexions jugées non négligeables. Notre but à terme est d’ajuster
197
Chapitre 9. Détermination de la bande passante rM de MegaCam
temps [minutes]
0 20 40 60 80 100 120 140 160
Va
ria
tio
n 
du
 fl
ux
 re
la
tif
 d
e 
la
 L
ED
0.996
0.9965
0.997
0.9975
0.998
0.9985
0.999
0.9995
1
1.0005
1.001
GD3
GD4
GD5
GD8
701
Relative flux variations
Fig. 9.2.: Variations relatives du flux des LEDs au cours de la prise de données. Pour certaines LEDs,
ces variations peuvent atteindre près de 0.5%, et ne peuvent donc pas être négligées. Les
barres d’erreurs sont simplement la propagation de l’incertitude affectant la température des
LEDs (∼ 0.1 oC).
le modèle complet (lumière directe + ordres supérieurs) sur les données SNDice, en déterminant
dans cet ajustement un sous ensemble bien choisi des transmissions et des réﬂectivités des éléments
optiques. Cet ajustement s’est révélé extrêmement diﬃcile, et nous travaillons toujours à une para-
métrisation minimale et réaliste du modèle qui n’induise pas de dégénérescences dans l’ajustement.
Clairement, disposer d’un faisceau de planète de meilleure qualité, capable de générer des ghosts
de petite taille, sur lesquels il serait possible d’eﬀectuer des mesures photométriques serait d’une
aide précieuse.
Dans le cadre de cette présentation, nous nous limiterons donc à l’ordre zéro du modèle (cor-
respondant à la lumière directe), et les ordres supérieurs ne seront utilisés que pour
1. détecter et exclure les zones du plan focal fortement contaminées par la lumière parasite
2. estimer la contamination résiduelle dans les régions utilisées pour réaliser la mesure.
9.3. Bande passante rM normalisée
Le ﬂux moyen enregistré au niveau du plan focal a été mesuré sur les zones de contamination
faible, identiﬁées au moyen du modèle optique. Pour simpliﬁer cette première analyse, nous avons
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choisi un niveau de granularité plus important que celui des images superpixellisées présentées aux
chapitres précédents, en calculant une moyenne par ampliﬁcateur, soit 72 quantités par image de
calibration. Pour le moment, les ampliﬁcateurs touchés par une contamination importante ont été
exclus de l’analyse.
L’intensité radiante de chaque LED, exprimée initialement en W/sr a été convertie en γ/m2 (m2
de plan faisceau), unité plus appropriée à la mesure. Le Jacobien est calculé pour chaque position
relative du télescope et de la source de lumière. Il varie d’environ 4% sur le plan focal, et sa valeur
est moyennée sur la surface de chaque ampliﬁcateur. La transmission du télescope à la longueur
d’onde moyenne de la LED est calculée en divisant le ﬂux mesuré (en ADU/s) par le produit de
l’intensité radiante et du Jacobien du modèle optique.
La ﬁgure 9.3 présente la bande passante rM normalisée, mesurée pour deux positions du plan
focal, près du centre du plan focal, et près d’un bord du plan focal. Un modèle synthétique obtenu en
combinant des mesures sur banc (données fournies par SAGEM/REOSC, cf. §3.2.2) est également
représenté. La normalisation du modèle (en ADU/γ) est réalisée d’après les mesures SNDice.
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Fig. 9.3.: Transmissions rM normalisées de MegaCam, mesurées sur deux amplificateurs du plan focal
près du centre (#22) et près du bord (#70). Les incertitudes affectant les points de mesure
sont dominées par celles affectant les corrections de lumière parasite.
Les mesures présentées ﬁgure 9.3 ont été corrigées de la lumière parasite engendrées par les
réﬂexions au sein de l’optique, en s’aidant du modèle décrit au chapitre précédent. Ces corrections
sont importantes (plus de 10% du ﬂux total) près des fronts du ﬁltre, zones de longueur d’onde où
la réﬂectivité de celui-ci est importante, et génère une forte lumière parasite. Elles sont nettement
plus faibles, mais non négligeables (de 1% à 2%) dans les zones où la transmission du ﬁltre est
maximale. À ce jour, les erreurs portant sur la mesure sont dominées par les incertitudes qui
aﬀectent la soustraction de la lumière parasite. Celles-ci ont été évaluées en faisant varier au sein
du modèle la réﬂectivité des diﬀérentes surfaces. Elles sont légèrement inférieures au pourcent au
maximum de transmission du ﬁltre.
9.4. Discussion
Nous avons montré succinctement comment se combinent les diﬀérents ingrédients présentés
dans cette thèse pour obtenir une mesure in-situ des transmissions de MegaCam. Ces ingrédients
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sont au nombre de trois :
1. une caractérisation spectrale et photométrique des LEDs, en fonction de la température,
2. une modélisation de la réponse optique du télescope, permettant de convertir les cartes
d’intensité radiante des LEDs en cartes d’irradiance au niveau du plan focal,
3. et bien sûr, une mesure du ﬂux moyen enregistré sur les images de calibration.
L’analyse présentée ci-dessus a permis d’obtenir une détermination de la bande passante rM de
MegaCam à plusieurs positions du plan focal. En particulier, nous avons déterminé sa normalisation
(à l’époque des mesures), en unités physiques (ADU/γ). La contamination par la lumière parasite
a été estimée et soustraite et l’incertitude sur cette contamination (de l’ordre du pour-cent) a été
également évaluée.
Cette analyse est encore très préliminaire. En particulier, la soustraction de la contamination de
lumière parasite à l’aide du modèle est encore assez sommaire . La mesure ﬁnale sera réalisée à
partir d’un lot de données plus étendu, qui permettra de déterminer toutes les bandes passantes de
MegaCam. Les outils développés dans cette thèse, principalement le modèle optique de l’imageur
sont un élément essentiel de cette mesure. Plusieurs aspects de la mesure méritent par ailleurs
d’être approfondis. Nous les détaillons ci-dessous.
Tout d’abord, comme indiqué plus haut, nous aimerions à terme pouvoir paramétriser les pro-
priétés du système optique, et ajuster directement le modèle optique sur les images d’aperçu. Ainsi,
paramétriser les variations de la transmission des ﬁltres en fonction de la position sur le plan focal
permettrait d’obtenir une cartographie plus précise de la transmission de l’instrument. Paramétriser
la réﬂectivité parasite des lentilles, des ﬁltres et des CCDs et ajuster le modèle complet permettrait
par ailleurs de séparer plus facilement la lumière directe de sa contamination. Il s’agit cependant
d’une analyse diﬃcile dont il n’est pas garanti qu’elle aboutisse.
Un second point qui mérite d’être approfondi concerne la détermination des fronts des ﬁltres. En
eﬀet, les LEDs ne sont pas des sources monochromatiques et leur spectre est relativement étendu
(δλ/λ ∼ 7%). Cela implique que la détermination précise des fronts des ﬁltres nécessite de pouvoir
déconvoluer de la forme des spectres des LEDs qui équipent SNDice. Ces spectres ayant été très
précisément déterminés sur banc, une telle déconvolution est possible. La piste que nous aimerions
explorer consiste à utiliser un modèle réaliste des bandes passantes de MegaCam, construit à partir
des données constructeurs, modiﬁé de façon à ce que la position des fronts soit paramétrisable :
Teff(λ;λb, λr) où λb (resp. λr) est la position du front bleu (resp. rouge).
Connaissant le spectre de la LED à la température des observations, S(λ,T) il est alors possible
de prédire la lumière directe en utilisant directement la formule 8.3 du chapitre précédent :
I(~xp) =
∣∣∣∣∣∂
~Xf
∂~xp
∣∣∣∣∣×
∫
Teff(λ,~xp)S(λ, ~Xf)dλ .
En comparant l’intensité de la lumière directe enregistrée sur le plan focal aux prédictions de la
formule précédente, il est possible de contraindre directement λb et λr .
Il s’agit là encore d’un travail exploratoire. Comme nous l’avons signalé au chapitre 4, SNDice
ne peut pas accomplir un exploit dans ce domaine étant donné la qualité modérée de sa couverture
spectrale, en particulier celle des ﬁltres rM et iM. SkyDICE, instrument plus récent, échantillonne
bien mieux les bandes passantes de l’imageur SkyMapper et permettra une détermination des fronts
de ﬁltres bien meilleure.
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Après plus de dix ans de la découverte de l’expansion accélérée de l’Univers, la nature physique de
l’Energie Noire reste un énigme irrésolu qui constitue à ce jour un des déﬁs majeurs de la physique.
La solution de ce mystère nécessite un aﬃnement important des mesures. Pour cela les expériences
futures multi-sondes observeront l’Univers à diﬀérentes époques de son histoire. Les mesures de
distances à l’aide des supernovæ de type Ia comptent encore aujourd’hui parmi les méthodes les
plus précises pour la mesure de l’équation d’état de ce ﬂuide inconnu. Pour cela, les relevés prévus
pour les années à venir comprennent des programmes d’observation dédiés à la détection de milliers
de supernovæ sur un grand intervalle de décalage vers le rouge.
Etant donnée la taille des nouveaux échantillons de données, l’incertitude sur la mesure des para-
mètres cosmologiques est désormais dominée par les systématiques, au premier rang desquelles, la
calibration photométrique des imageurs utilisés pour le suivi du ﬂux des supernovae. C’est pourquoi
les eﬀorts des principales collaborations actives sur le sujet se concentrent d’une part sur l’amélio-
ration des techniques de calibration à l’aide de standards spectrophotométriques, d’autre part sur
la conception et l’utilisation d’instruments de calibration dédiés. Ce dernier sujet est extrêmement
actif depuis quelques années, avec près d’une dizaine de projets recensés.
SNDice est l’un de ces projets. Il se distingue de ses concurrents par un design extrêmement
simple, ce qui facilite la caractérisation initiale, puis le suivi de la source de calibration. Par ailleurs,
le choix que nous avons fait d’un faisceau de calibration conique permet de simpliﬁer au maximum
l’illumination du plan focal. Celle-ci est en eﬀet calculable explicitement au moyen d’un modèle
optique, permettant de faire le lien entre l’illumination émise par la source, et celle enregistrée au
niveau du plan focal.
Cette thèse a porté principalement sur l’implémentation et le réglage d’une simulation de l’ima-
geur MegaCam et du système d’illumination SNDice. Il s’agit d’un des deux ingrédients fondamen-
taux de l’analyse des images SNDice, l’autre étant la caractérisation spectrophotométrique de la
source sur banc de test.
Construire, puis régler une telle simulation a représenté un gros investissement. En eﬀet, ce type
d’approche n’est pas très commun dans le domaine, et l’essentiel des informations requises n’étaient
pas disponibles aisément. À ce titre, l’aide de l’équipe du CFHT a été extrêmement précieuse.
La première étape du travail a consisté dans la reconstruction des éléments composant l’imageur
MegaCam. Cette étude a abouti à une simulation de l’optique de l’instrument et à un modèle de
son plan focal. La suite de la thèse a été dédiée au développement d’une modélisation de la géomé-
trie du système MegaCam-SNDice, permettant de décrire leurs attitudes relatives à l’intérieur du
dôme. Le modèle tient compte de tous les eﬀets ﬁns qui inﬂuencent la position et l’orientation des
axes optiques des deux instruments. La construction et le réglage du modèle ont été possibles grâce
aux informations encodées par les images de planète artiﬁcielle. Cette étape a permis d’une part
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de tester ultérieurement le modèle optique de l’instrument et d’autre part d’obtenir une prédiction
complète des positions des ghosts contaminant l’illumination directe.
Enﬁn, la dernière partie du travail de thèse a consisté dans le développement, à partir de ce
modèle, d’une simulation rapide de l’éclairement généré par les LEDs de calibration équipant SN-
Dice. La simulation permet de prédire la totalité des contributions à l’éclairement du plan focal, en
distinguant la lumière directe des réﬂexions parasites. La modélisation de l’éclairement du plan focal
est une étape cruciale pour l’analyse des images de calibration SNDice, nécessaire pour quantiﬁer
l’illumination directe de la caméra ainsi que la contamination de la lumière réﬂéchie et utiliser les
poses pour l’étalonnage de l’imageur.
Le dernier chapitre présente une première application de ce modèle, à savoir la détermination de
la normalisation (en unités physiques) de la transmission de MegaCam dans la bande rM. Une future
application de l’analyse mise en place sera la mesure de la transmission de l’imageur dans toutes les
bandes. Par ailleurs, nous explorons la possibilité de produire des images de flat field débarrassées
de toute contamination à partir des données SNDice et du modèle construit dans cette thèse.
SNDice sera décommissionné ﬁn 2012, après une prise de données ﬁnale. L’instrument sera
rapatrié au LPNHE et rétalonnée, aﬁn de détecter d’éventuelles dérives de la source sur le long
terme. En tant que démonstrateur, SNDice a parfaitement rempli sa mission. Il nous a permis
d’identiﬁer les principales diﬃcultés qui apparaissent lorsqu’on éclaire un télescope grand champ
avec une source de lumière proche, et de mettre en place une stratégie d’analyse et les outils qui
vont avec. Un instrument de seconde génération, SkyDice, a été construit et récemment installé
dans le dôme du télescope SkyMapper. Le design de SkyDice est très semblable à celui de SNDice,
avec une bien meilleure couverture spectrale, et surtout, un faisceau de planète de bien meilleure
qualité, permettant de tester l’optique de l’imageur à plusieurs longueurs d’onde. L’expertise et le
code développés au cours de cette thèse seront essentiels à l’analyse des lots de données collectés
avec SkyDice.
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Photométrie des sources ponctuelles
L’essentiel de la lumière enregistrée par une image astronomique provient de photons diﬀusés
par l’atmosphère (et par l’optique du télescope). Ils sont répartis approximativement uniformément
sur toute l’image. La lumière provenant d’un objet astronomique ponctuel, comme une étoile ou
une supernova, produit sur le CCD une tache dont le proﬁl est appelé PSF. Ce proﬁl est celui
de la réponse impulsionnelle de l’optique du télescope, convoluée avec d’autres eﬀets, tels que
les ﬂuctuations d’indice de l’atmosphère au cours de la pose, le long de la ligne de visée, les
imperfections de l’entrainement du télescope, les petites vibrations de la structure mécanique de
soutien etc. Sur les imageurs grand champ la PSF varie souvent signiﬁcativement en fonction de
la position sur le plan focal. Le proﬁl d’une image autour d’une étoile peut donc s’écrire :
φ(x, y)ADU = φ⋆|ADU × PSF(x− x⋆, y − y⋆) + Fc|ADU(x, y) (A.1)
où φ(x, y)ADU est la mesure du ﬂux à la position (x,y), PSF(x− x⋆, y − y⋆) est la PSF centrée sur
la position de l’étoile (x⋆, y⋆) de ﬂux φ⋆. Le problème de la photométrie est d’estimer φ⋆, ainsi
qu’un certain nombre de paramètres de nuisance, à savoir la position de l’étoile et la valeur locale
du fond de ciel, Fc|ADU(x, y).
Photométrie d’ouverture
La photométrie d’ouverture est la procédure la plus simple pour les mesures de ﬂux. L’estimateur
consiste à sommer les valeurs des pixels contenus dans une région d’ouvertureO centrée sur l’objet :
φADU =
∑
p∈O
φADU|p (A.2)
Aﬁn d’estimer la contribution du fond de ciel à soustraire, la méthode se sert d’une deuxième
ouverture C à forme d’anneau concentrique autour de O. Cette méthode n’est pas optimale, sta-
tistiquement, mais est extrêmement robuste pour des ouvertures assez grandes. Elle est donc
particulièrement indiquée pour déterminer le ﬂux d’objets brillants, dans un contexte où le contrôle
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des systématiques est crucial. La position du centre de l’ouverture peut être déterminée en calculant
simplement le barycentre, ou en ajustant un proﬁl gaussien 2D.
Le choix du diamètre de l’ouverture est délicat : il est un compromis entre l’étendue de la PSF
sur l’image et le niveau du fond de ciel. Une grande ouverture permet d’intégrer l’essentiel du ﬂux
de l’étoile, au prix d’une incertitude totale plus importante, due principalement à la somme des
ﬂuctuations poissoniennes du fond. Aucune ouverture de taille raisonnable ne permet de capturer la
totalité du ﬂux de l’étoile. De ce fait, le ﬂux est sous-estimé car les “queues” de la PSF souvent ne
sont pas inclues dans l’ouverture. La fraction de ﬂux manquante est appelée “correction d’ouvertu-
re”. Pour obtenir une estimation du ﬂux ﬁdèle, il faut que les corrections d’ouverture représentent
une fraction constante du ﬂux de l’étoile, indépendante des conditions d’observations (variations
de la PSF sur l’image et variations du seeing en particulier). Ces corrections d’ouverture peuvent
être évaluées en mesurant le ﬂux d’étoiles brillantes sur une série d’ouverture de taille croissante.
Photométrie de PSF
Lorsque le ﬂux des objets à mesurer est faible, il est nécessaire d’utiliser un meilleur estimateur de
ﬂux. L’estimateur statistiquement optimal consiste à ajuster sur les pixels un modèle (empirique)
du proﬁl de la PSF, déterminé à partir des étoiles brillantes de l’image. SNLS a développé son
propre algorithme de modélisation de PSF, inspiré de daophot (Stetson, 1987). La photométrie de
PSF est plus diﬃcile à mettre en œuvre. En particulier, elle est très sensible à la qualité du modèle
de PSF nécessitant une bonne connaissance de la réponse de l’imageur. Les supernovæ distantes
de SNLS présentent des rapports signal/bruit très faibles, de l’ordre de 5. Leur ﬂux est mesuré à
l’aide d’une photométrie de PSF, en ajustant simultanément sur toutes les images de suivi (avec
et sans supernova) un modèle du type :
φADU = φi × PSFi(x− xSN, y − ySN) + Gal(x, y)⊗Ki + Fc (A.3)
où :
– φi est le ﬂux de la SN sur l’image i ,
– PSFi(x,y) est le modèle de PSF déterminé sur l’image à partir des étoiles brillantes,
– Gal est un modèle empirique de la galaxie sous-jacente,
– Ki est un noyau de convolution permettant d’aligner la PSF de la meilleure image de suivi
(image de référence) sur l’image i ,
– Fc est le fond de ciel.
L’ajustement porte sur les ﬂux de la supernova, φi, sa position, xSN ySN et le modèle de la galaxie
lui-même. Les détails de l’algorithme sont discutés dans (Astier et al., 2006; Guy et al., 2010).
L’estimation du fond de ciel
La méthode d’estimation du fond de ciel est indépendante de celle choisi pour mesurer le ﬂux de
l’objet ponctuel. Sa contribution est déterminée en calculant la médiane des pixels sur une grille
et en ajustant sur ces valeurs une fonction lisse qui varie à grande échelle. Le fond de ciel est
estimé itérativement aﬁn de n’inclure dans son calcul que des pixels non aﬀectés par la lumière
de sources détectables. L’algorithme implémenté dans la chaine de traitement SNLS utilise une
version modiﬁée du programme SExtractor (Bertin & Arnouts, 1996). La carte de fond est
ensuite soustraite des images.
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L’estimation du fond de ciel doit être précise à une fraction d’ADU près sous peine de biaiser
l’estimation du ﬂux de la source. A titre d’exemple, une erreur systématique de 0.1 ADU se traduit
par un biais en ﬂux d’une soixantaine d’ADU, soit environ 7% pour une étoile de magnitude 16
typique (parmi les plus brillantes observées par le SNLS), et 28% pour une source de magnitude
20.
Aﬁn d’évaluer la robustesse de l’estimation du fond de ciel, il est possible étudier les corrections
d’ouverture pour des larges annaux déﬁnis autour des étoiles brillantes. En particulier, leur variation
en fonction du ﬂux des objets a été analysée et l’extrapolation des corrections pour des objets de
magnitudes faibles a été mesurée. Le biais dû au fond de ciel résidu (quelques pourcent de ADU)
sur la valeur des magnitudes obtenue avec la photométrie d’ouverture est inférieur à 0.001 mag
pour des objets de magnitude jusqu’à 21, dans les bandes gM et rM, et jusqu’à 19 dans la bande
zM. Pour le ﬁltre iM l’eﬀet n’est pas tout à fait négligeable car le biais varie avec la magnitude et
atteint une valeur de 0.005 mag pour des objets de magnitude 21.
Mise en pratique
Dans le cadre de l’analyse des données d’un relevé, il est généralement préférable d’utiliser
un unique estimateur de ﬂux. Cela permet de minimiser les systématiques dues aux diﬀérences
entre estimateurs. SNLS a toutefois décidé d’utiliser deux photométries pour son analyse : la
calibration photométrique est réalisé à l’aide d’une photométrie d’ouverture, tandis que les SNe Ia
sont mesurées avec une photométrie de PSF, comme indiqué plus haut.
La photométrie d’ouverture a été choisie car elle est peu sensible aux variations de la PSF en
fonction du seeing, de la position sur le plan focal, ou de la durée d’exposition. En eﬀet, la calibration
photométrique implique la comparaison entre des poses courtes d’étoiles de calibration brillantes
et des poses d’images de science, beaucoup plus longues. Les conditions photométriques et la PSF
de ces poses sont diﬀérentes.
Après avoir testé la photométrie avec diﬀérentes tailles d’ouverture, en tenant en compte la
possible contamination de la lumière provenant d’objets proches, il a été jugé préférable utiliser une
ouverture de petite taille. Le rayon des ouvertures a été ﬁxé à 7.5 × HWHM 1, soit, de 14 à 20
pixels en pratique.
Dans les premières années du relevé, la PSF variait très signiﬁcativement en fonction de la
position sur le plan focal de MegaCam et les corrections d’ouverture étaient donc variables en
fonction de la position. La taille de l’ouverture était donc adaptée en fonction de la qualité de
l’image 2. La relation entre rayon d’ouverture et qualité d’image a été réglée de manière à ce que
les corrections d’ouverture soient constantes sur l’ensemble de la mosaïque. Celles-ci sont de l’ordre
de 3% environ. Leur variation sur le plan focal ne dépasse pas 0.1% (Astier et al., 2006). Ce dernier
chiﬀre donne l’ordre de grandeur approximatif des systématiques liées à la photométrie.
Les supernovæ sont en revanche mesurées avec une photométrie de PSF comme indiqué plus
haut. Il est crucial alors de comparer en détail les deux estimateurs. Ceci est réalisé sur les étoiles
de champ des images de science (appelées aussi “étoiles tertiaires” comme sera dit par la suite)
1. Half Width at Half Maximum, la semi-largueur à mi-hauteur de la PSF qui donne la qualité d’image à cette
position sur le plan focal
2. L’indicateur de la qualité d’image (IQ) a été défini de façon à adapter les ouvertures aux variation des moments
gaussiens des étoiles détectées sur le plan focal. Les moments dégradent en passant du centre aux coins de la caméra.
L’estimateur de la qualité d’image est le rayon de la circonférence ayante la même surface de l’ellipse définit par la
moyenne des moments des étoiles.
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dans (Guy et al., 2010).
La diﬀérence entre les deux estimations du ﬂux est typiquement de 0.008 mag dans toutes les
bandes, mais la comparaison a mis en évidence un eﬀet systématique relié à la couleur. Les causes
à l’origine de la dépendance chromatique sont la variation de la PSF avec la longueur d’onde (le
modèle de PSF utilisé pour le relevé SNLS est achromatique) et des possibles eﬀets chromatiques
de la photometrie d’ouverture dus aux reﬂexions internes à l’optique de MegaPrime. La lumière
indirecte forme des halos autours des étoiles qui peuvent biaiser l’estimation du ﬂux. Pour les bandes
rMiMzM, l’offset dépendant de la couleur est d’environ 0.002 mag, une valeur très petite qui est
ensuite inclue dans les incertitudes systématiques. L’eﬀet est beaucoup plus grand dans la band
gM, où la dépendance de la couleur est corrigée en multipliant la transmission eﬀective du ﬁltre
par un terme linéaire dépendant de la longueur d’onde. Il a enﬁn été vériﬁé que les résidus de la
comparaison des méthodes ne varient pas en fonction des magnitudes des étoiles de champ. Cela
est vrai sauf pour les étoiles les plus faibles où le fond de ciel résiduel, discuté plus haut, provoque
une surestimation des magnitudes des objet.
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Résumé : L’étalonnage photométrique des imageurs grand champ est à ce jour la principale limi-
tation pour plusieurs mesures de cosmologie, parmi lesquelles celle des paramètres cosmologiques
à l’aide des supernovæ de type Ia. Aﬁn d’obtenir l’exactitude de l’ordre de 0.1% nécessaire pour les
relevés futurs, les collaborations actives dans ce domaine explorent la possibilité de nouvelles tech-
niques de calibration à l’aide d’instruments dédié comme alternative à celle traditionnelle à l’aide
d’étoiles standard spectrophotométriques. Le groupe du LPNHE a conçu SNDice, un système d’illu-
mination innovant et très stable qui a été installé dans la dôme du télescope Canada-France-Hawaii
pour calibrer l’imageur MegaCam et en suivre les performances. Le but est de démontrer la faisabi-
lité d’une calibration instrumentale absolue exacte à 0.1% ou mieux. Dans la première partie de la
thèse, un bref aperçu du modèle standard de la cosmologie et des principales sondes étudiées pour
en contraindre les paramètres est suivi par la description de MegaCam et SNDice. La seconde par-
tie s’attache à présenter la construction d’un modèle optique de MegaCam et d’une modélisation
géométrique permettant de connaître les attitudes de MegaCam et SNDice dans le dôme. Ces deux
modèles ont été implémentés dans un logiciel traceur de rayons, créé à l’aide des librairies ROOT,
de façon à simuler l’éclairement du plan focal. Cette simulation permet de distinguer l’illumination
directe des contributions dues aux réﬂexions issues des surfaces du correcteur grand champ. Enﬁn,
est présentée l’application de ces outils pour la première analyse des poses de calibration SNDice :
la détermination de la bande passante rM de MegaCam.
Mots-clés : cosmologie, supernovæ de type Ia, CFHT, MegaCam, SNDice, LED, calibration pho-
tométrique, modèle optique
Abstract : Photometric calibration of wide ﬁeld imagers is becoming a crucial issue in various cos-
mological measurements, such as the measurement of the cosmological parameters with type Ia
supernovæ. To achieve the accuracy level of 0.1% required by future surveys, several collaborations
are studying new instrumental calibration strategies as alternative to the traditional stellar calibra-
tion. The LPNHE Cosmology Group is working on the SNDice project. SNDice is an innovative and
very stable illumination system installed at the Canada-France-Hawaii Telescope to calibrate the
MegaCam imager and monitor its performances. The goal is to demonstrate the feasibility of an
instrumental photometric absolute calibration with an accuracy at least of 0.1%. In the ﬁrst part
of this thesis, an introduction to the basic concepts is given. The cosmological standard model and
the principal probes studied in order to constrain it are presented, before moving to the description
of MegaCam and SNDIce. The second part is devoted to the modeling of the MegaCam optics
and to the geometrical model allowing to know the relative orientations of the imager and the
SNDice light source in the dome. These two models have been implemented in a ray-tracing soft-
ware developed within the CERN ROOT framework in order to simulate the focal plan illumination.
This simulation allows one to disentangle the direct light from the secondary contributions due to
reﬂections within the optics of the wide ﬁeld corrector. Finally the application of the developed
tools to the ﬁrst analysis of the SNDice calibration poses is presented, discussing the determination
of the MegaCam rM passband.
Key words : cosmology, type Ia supernovæ, CFHT, MegaCam, SNDice, LED, photometric cali-
bration, optical model
